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Résumé

Les étoiles T tauri (TTS), jeunes étoiles en fin de formation, sont le siege
d’intenses manifestations magnétiques qui les classent parmi les étoiles les plus
actives. Entre autres signes d’activité magnétique (X, radio non-thermique,
raies chromosphériques), la modulation périodique de leur courbe de lumiere
indique, pour certaines d’entre elles, la présence de taches froides, lieux pré-
sumés d’émergence d’intenses champs magnétiques photosphériques. Le facteur
de couverture total de ces taches peut atteindre jusqu’a 40% de la surface du
disque stellaire, alors qu’au maximum d’activité solaire il n’est que de ~ 7%. La
seule analyse photométrique est insuffisante pour décrire la distribution de
ces taches 3 leur surface. Cette information est cependant cruciale non seule-
ment pour étudier & terme leur cycle magnétique et tester les modeles dynamo,
mais aussi pour analyser le type d’interaction qu’entretient la magnétosphere
stellaire avec I’environnement circumstellaire (disque d’accrétion).
L’imagerie Doppler est une technique d’imagerie indirecte, qui permet d’ob-
tenir la cartographie en brillance de la surface, a partir de spectres de haute
résolution observés a différentes phases rotationnelles de I’étoile. Dans ce travail
de thése, nous analysons le principe de cette technique et procédons aux estima-
tions des contraintes qu’imposent la qualité des données (résolution spectrale
et rapport S/B) puis analysons les limitations intrinseques de cette technique.
Nous décrivons par la suite le modele numérique fondé sur la paramétrisation
des taches. Nous présentons des tests de reconstruction a ’aide de données
synthétiques et nous montrons, pour la premiere fois, la surface de deux TTS
3 faibles raies d’émission : V410 Tau et HDE 283572 situées dans le nuage
moléculaire du Taureau. Pour ces deux étoiles, les taches couvrent respective-
ment ~ 35% et 15% du disque stellaire et sont plutot localisées a des attitudes
élevées.



Chapitre 1
Introduction Générale

Il est difficile d’évoquer les manifestations magnétiques des étoiles en général sans
penser a les comparer a celles du Soleil qui nous donne, par sa proximité, la chance de
mettre en relation des structures spatialement résolues avec les émissions typiques
dont elles sont a l’origine. Inversement, c’est bien ’observation des étoiles autres
que le Soleil qui permet de tester la validité des modeles théoriques et hypotheses
de base, ainsi que de clarifier les mécanismes fondamentaux régissant I’apparition

de manifestations apparemment semblables.

L’origine du champ magnétique solaire actuel ne peut étre uniquement d’origine
primordiale. Méme si le temps de diffusion classique (R%,/n) caractéristique de la
décroissance du champ magnétique global est de ’ordre de 10 milliards d’années
(plus de deux fois I’age du Soleil), cette estimation peut étre biaisée si les échelles
caractéristiques de longueur sont plus courtes. En particulier, les instabilités résis-
tives qui se créent a des petites échelles introduisent des temps de diffusion beaucoup
plus courts. De méme, il est nécessaire de prendre en compte 1’effet de la force d’Ar-
chimede magnétique, qui tend a expulser le flux magnétique sur un temps 7 = v, /L,
avec v, la vitesse d’Alfven et L 1’épaisseur de la zone concernée. De plus, ’existence
vraisemblable d’une diffusivité magnétique turbulente dans la zone convective ceuvre
aussi a la dissipation du champ. Mais il faut bien avouer, que les contraintes actuelles
sur les mécanismes physiques qui gouvernent la dissipation du champ magnétique
sont tres laches; il est probable que nous avons beaucoup a attendre de 1’étude du
magnétisme des jeunes étoiles T Tauri puisqu’elles nous permettent d’évaluer les
conditions initiales typiques de la structure de la structure et intensité du champ

magnétique des tres jeunes soleils.

Les modeles a ce jour les plus prisés pour expliquer le champ magnétique so-
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laire encore présent apres 4,5 milliards d’années font appel a un mécanisme de type
dynamo selon lequel un champ, a l'origine, de faible intensité est amplifié par les
mouvements de matiere. Un champ magnétique fossile fournirait alors naturellement
le “petit” champ initial nécessaire pour amorcer le processus dynamo. Le grand suc-
ces des modeles dynamo provient du fait que dans les grandes lignes, ils reproduisent

qualitativement le cycle magnétique solaire.
1. cycle de 11 ans sur le nombre de taches
2. I’émergence des taches restreinte a deux bandes de basse latitude

3. la dérive des latitudes de naissance des taches des moyennes latitudes vers

I’équateur
4. la loi des polarités des taches
5. le renversement des champs magnétiques polaires a la fin d’un cycle de 11 ans

Plusieurs parametres tels que le taux de rotation global, le taux de rotation dif-
férentielle, le temps de retournement des cellules convectives, y jouent un role clé.
La comparaison avec des étoiles possédant des parametres tres différents permet de

poser des limites sur la validité du modeéle et de tester son universalite.

Les jeunes étoiles T Tauri sont de ce point de vue privilégiées puisqu’elles sont
censées représenter la classe précurseur des étoiles de type solaire. Les vitesses de
rotation de ces étoiles couvrent un large domaine (de ~5 km/s a ~100 km/s), et
de plus ce sont des étoiles entierement convectives®, ou ’on suspecte la présence de
rotation différentielle & la surface - tout du moins latidudinale (voir chapitre 2.3).
Les éléments de base pour créer un effet dynamo sont donc réunis. De plus, elles
présentent des caractéristiques observationnelles qui montrent clairement que des
manifestations magnétiques puissantes sont a ’ceuvre, phénomenes qui les rangent
parmi les étoiles les plus magnétiques (voir chapitre 6.2). Les difficultés essentielles
de leur étude proviennent de leur éloignement et de la complexité de leur environne-
ment circumstellaire (voir chapitre 6.1). Leur éloignement (150pc a 450pc) les rend
faiblement visibles (my =~ 10 — 13). Et le couplage des phénomenes intrinseques a

’étoile et de ceux liés a la matiére environnante rend parfois leur analyse difficile.

1. Voir cependant la discussion dans la conclusion finale sur I’emplacement de la dynamo tel

qu’il est déduit des données héliosismologiques



Cependant, une sous-classe d’étoiles T Tauri, se sont affranchies plus vite (pour
des raisons encore débattues) de leur matiere circumstellaire visible (otique et infra-
rouge). Ces étoiles & faibles raies d’émission (WTTS), offrent I’opportunité unique
de découvrir une image d’un Soleil encore dans ’enfance. La variabilité périodique,
parfois importante, de leur courbe de lumiere (Amy < 0.5) suggere I'existence a la
photosphére de taches sombres dont la taille est de loin tres supérieure a celles qui
sont observées sur le Soleil. La localisation de ces taches a la surface, la mesure de
la rotation différentielle, les échelles de temps caractéristiques de leurs cycles ma-
gnétiques, la structure du champ magnétique sur ces étoiles, son influence sur la
matiere circumstellaire, son role sur I’évolution du moment angulaire sont autant de
questions auxquelles il est important de trouver des réponses non seulement pour
comprendre la formation des étoiles et de leurs éventuelles planetes, mais aussi pour

affiner notre compréhension du Soleil actuel.

1.1 Magnétisme solaire

1.1.1 Taches solaires

Les taches solaires représentent les seules manifestations de l'activité du Soleil
perceptibles & 1’ceil nu. Connues depuis ’antiquité, Théophraste d’Athenes, disciple
d’Aristote (3,5 siecle avant J.C.) avait noté leur existence. Elles sombrent dans ’ou-
bli pendant prés de deux millénaires en Occident pour susciter un regain d’intérét
lors de leur redécouverte en 1611 par Galilée. L’époque n’était pas propice pour
clamer que le Soleil, sphére divine et parfaite, n’était peut-étre pas tout-a-fait aussi
pur. Les astronomes de 1’époque ont interprété ces zones sombres soit comme des
nuages flottant au-dessus du Soleil (Galilée), soit comme un apercu de la surface
du Soleil présumé habitable et dont I'atmosphere était constituée de nuages ardents
(Herschel), d’autres encore avaient envisagé I'existence de planetes a I'intérieur de
I’orbite de Mercure, et qui passant régulierement devant le Soleil apparaissaient en
projection sur le disque. Le suivi prendant pres de 250 ans de ces taches ont ce-
pendant rangé les explications précédentes dans le genre poétique sans doute, drole
surement, pour établir clairement que c’était bien des manifestations liées au Soleil
meme.

Il a fallu attendre le début de ce siecle pour établir le lien qui relie ces taches
3 D’existence d’un champ magnétique local et trés intense. C’est en effet, en 1908

que Hale, inventeur du spectrohéliographe, donne une valeur pour la premiere fois
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du champ magnétique dans les taches solaires, en mesurant la polarisation des raies
photosphériques et découvre qu'il est de ’ordre du millier de Gauss alors que pour le
reste de la photosphére le champ moyen est de 100 a 1000 fois plus faible. Deés lors la
connection entre champ magnétique solaire et taches sombres était irréfutable. Plus
tard, le méme astronome et Nicholson (1925) établissaient que les taches allaient
souvent par paires et possédaient une structure bipolaire (polarité négative pour
I’une champ magnétique sortant et négative pour I’autre champ magnétique entrant)
orientée dans le méme sens pour I’hémisphere Nord et inverse pour I’hémisphere Sud.
De plus, I’axe de ces structures bipolaires est plus ou moins aligné avec ’équateur
(angle d’inclinaison moyen de 10°). Le suivi régulier du nombre de taches et de leur
trajet a la surface du soleil avec le temps avait permis de mettre en évidence la
variation du nombre de taches établie sur une période de 11 ans (Schwabe, 1843,
Wolf, 1856). A chaque cycle, l'orientation des bipéles associés aux taches s’inverse.
Ce qui revient & définir un cycle entier de 22 ans (cycle de Hale) pour retrouver
la méme orientation des bipoles dans le méme hémisphere. Les taches ne naissent
pas toutes aux mémes latitudes; Carrington (1859) a mis en évidence la dérive des
latitudes de naissance des taches au cours du temps vers 1’équateur (illustré par le
diagramme papillon de Maunder) sur la durée de ce méme cycle de 11 ans. Pour
le début d’un cycle, qui correspond aussi & un minimum de taches présentes sur le
Soleil, la latitude moyenne des taches est de 28°, apres 6 ans elle est de 12° et apres
11 ans, elle est tombée a 7 °. La durée de vie d’une tache solaire est de quelques
jours (3 & 10 jours) pour la plupart, jusqu’a plusieurs mois pour les plus grandes.
Une tache est constituée d’une région centrale tres sombre (intensité 5 a 15 % du
rayonnement photosphérique) nommée ombre dont la température est uniforme de
’ordre de 3700K (2100 K de moins que la photosphere normale) sur 0,4 % du rayon
de la tache. Le champ magnétique au centre de 'ombre est orienté perpendiculai-
rement & la surface et posséde une intensité qui varie entre 2000 a 4000 Gauss puis
décroit graduellement jusqu’a 1000 a 1500 Gauss au bord. Le champ magnétique y
est si intense qu’il inhibe tout mouvement de convection. La matiere n’étant plus
brassée avec 'intérieur plus chaud, elle se refroidit. Cette région est entourée de la
pénombre beaucoup moins froide (~ 300K en-deca de la température photosphé-
rique) et qui rayonne entre 60% et 95% de I'intensité photosphérique. La mesure du
champ magnétique transverse dans ces régions indique que le champ magnétique,

de vertical au centre de 'ombre, est incliné dans cette partie de la tache.

L’effet Wilson montre que les taches sont des dépressions dans la photosphere.

Elles seraient localisés de 500km & 700km en dessous de la surface. L'effet Wilson qui



décrit la variation de I’extension de la pénombre lorsque la tache passe d’un bord du
Soleil a ’autre (pour une tache située sur le bord Ouest du Soleil, I’extension de la
pénombre & I’est est plus petite que celle de la pénombre & I’ouest) est comparable
3 la vue d’une tasse a café dont on verrait le rebord de droite en penchant la téte a
gauche et vice-versa.

Les taches ne sont pas la seule manifestation de ’activité magnétique du Soleil.
Sa surface phtosphérique est en fait couverte de régions magnétiques intermittentes
localisées en intenses tubes de flux. Le champ magnétique solaire est plutot un patch-
work de structures magnétiques, méme si a son minimum d’activité, une structure

approximativement dipolaire se laisse deviner.

1.1.2 Chromosphére et Couronne

Par ailleurs, la présence dans le spectre solaire de certaines raies d’émission
d’éléments ionisés (possédant un fort potentiel d’ionisation), montre que I’atmo-
sphere est chauffée a des températures qu’il est difficile d’expliquer sans faire appel
4 des mécanismes magnétohydrodynamiques (MHD) complexes et tres énergétiques
(reconnection magnétique, chauffage par ondes d’Alfven).

Au-dessus de la photosphére de température effective 5630K, la température
apres avoir décrut de ~1600K, augmente jusqu'a 10*K (chromosphere), pour at-
teindre 10°K (couronne).

La chromosphére émet principalement dans le continu infrarouge et ultraviolet

et les raies adoptées généralement pour étudier la chromosphere sont les suivantes

1. Mgllh 2800 AMglTk 2796A

2. CallH 3968A et CallK 3934A

3. raies Balmer de I’hydrogéne en particulier H,6563A
4. Ly, 1216A

5. Hel 108304, 5876A

6. OI 13054, 13554,

7. Sill 1808A, 1817A

Les raies les plus souvent utilisées comme diagnostics de la chromosphere sont plutot
les deux premieres en général. Pour les étoiles T Tauri la raie H, joue un réle

particulier.



Apres une zone de transition (étudiée principalement par les raies CIII 11754,
19094, SiIV 1394A, 1403Apour un gaz chauffé entre 510* K et 25101K), on atteint
alors la couronne qui malgré sa forte température ne contribue pourtant que tres
peu & la luminosité du Soleil (moins du millionieme de la luminosité totale). Elle
s'étudie spectroscopiquement a travers les raies des éléments métalliques tres ionisés
(9 & 16 fois pour le Fer) émettant dans 1'ultra-violet et le domaine bleu du spectre
électromagnétique (TA4 ~ 30004).

1.1.3 autres structures

Les taches ne sont pas les seuls indices d’une activité magnétique intense qui
sévit aussi dans toute I’atmosphére au-dela de la photosphere. Si elles marquent les
effets d’un champ intense au niveau de la photosphere, les plages, régions brillantes
de la chromosphere, observées notamment en H,, sont les contreparties des lignes
de champ qui, se développent plus haut dans la chromosphere, jusqu’a s’épanouir
dans la couronne en boucles ou protubérances. Les phénomenes mis en jeu, en ce
qui concerne les boucles, sont alors trés énergétiques et sont perceptibles grace au
rayonnement X. Les protubérances localisées dans la couronne sont pourtant obser-
vables en H,. Par des processus encore mal compris, une fraction de la matiere de la
couronne se condense sur les lignes de champ fermées, qui se déforment lors du dépot
de cette matiere. Le gaz condensé, possedant une température plus faible que celle
du milieu environnant, apparait donc en projection lorsqu’il est vu en projection sur
le disque et en émission lorsqu’il est vu au-dela des rebords du disque. Ce gaz est
alors un traceur {(comme la limaille trace les ligne de champ d’une barre aimantée)
du champ magnétique solaire local, par ailleurs invisible.

L’activité n’est donc pas seulement décrite par les taches mais par cet ensemble
de phénomenes. Une région active se révele aussi en rayonnement radio et X. Le
rayonnement radio non-thermique aux fréquences les plus courtes provient plutot
des régions de la basse chromosphére ou les électrons spiralent dans le bas des
boucles magnétiques fermées (Soleil ~ 0,6 Rg) (voir pour une revue des émissions
radio solaires, Dulk, 1985). Le rayonnement X quiescent essentiellement d’origine
thermique est vraisemblablement lié & des phénomenes de reconnection de champs
magnétiques aux petites échelles et peut atteindre comme température de brillance
plusieurs dizaines de millions de kelvins (Rosner et al., 1985 pour une revue des
propriétés stellaires des émissions X).

La dynamique incroyable de ces structures résulte en une série de sursauts de
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rayonnements Radio et X typiques de phénomenes éruptifs. Ceux-ci provoquent des
éjections (massives) de particules ionisées dans le milieu interplanétaire et offrent
une variabilité sur une gamme trés large d’échelles de temps, de la milliseconde

jusqu’a plusieurs semaines.

1.1.4 Modeles dynamo

Si tous ces phénomenes ont une origine magnétique, quelle est 'origine du champ?

Le Soleil ne semble pas tourner comme une sphere rigide. On observe sur le Soleil,
l’existence d’une rotation différentielle entre les régions équatoriales (période de
rotation 26 jours) et les zones polaires (rotation en 37 jours). L’origine de la rotation
différentielle pourrait se trouver dans 'interaction des mouvements turbulents de la
zone convective du Soleil avec le mouvement de rotation. La rotation différentielle
joue un role clé dans la théorie dynamo dont les effets peuvent basiquement se décrire

par

1. effet w: en partant d’une composante poloidale du champ magnétique (dans un
plan défini par les axes radial et vertical), la rotation différentielle engendre une

composante de champ dans la direction azimuthale (composante toroidale).

2. effet o : les mouvements turbulents a hélicité non nulle tordent la composante
du champ toroidale dans un plan perpendiculaire, ce qui regénere le champ
poloidal. Le type de mouvement adéquat pour remplir cette tache doit étre
du type hélicoidal. Un exemple de ces mouvements dits cycloniques (par ré-
férence météorologique) se trouve pour un déplacement ascendant des cellules
convectives soumises de plus & la rotation globale. La force de Coriolis (o %)

peut engendrer de tels mouvements.

L’emplacement de la dynamo est un sujet encore largement débattu, mais il sem-
blerait que placer la dynamo dans la zone convective explique difficilement 1’émer-
gence 2 la surface de structures bipolaires organisées quasiment perpendiculaire-
ment & [’équateur, comme le sont approximativement la moitié des taches. Certains
scientifiques envisagent ’existence d’une zone de transition entre la base de la zone
convective et intérieur radiatif, ot se localiserait préférentiellement la dynamo.
Cette région moins turbulente pourrait engendrer et stocker sur des échelles de
temps raisonnable (ordre de grandeur du cycle magnétique solaire) du flux magné-

tique alors que dans la zone convective méme, les échelles de temps sont trop courtes
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(1 mois) pour que le processus dynamo soit efficace (voir pour revues Priest 1984;
Baliunas et Vaughan 1985; Riidiger et al. 1986; Tuominen et al. 1988; Brandenburg
et Tuominen 1988, Tuominen et Ridiger 1989, Brandenburg et al. 1989a, 1989b,
1989c; Schmitt 1993).

La vision actuelle pour expliquer les taches solaires consiste a envisager la créa-
tion locale de tubes de flux intense par un processus dynamo dans/sous la zone
convective. L’émergence a surface de taches solaires organisées en structure bipo-
laires seraient la conséquence de l'action de la poussée d’Archimede magnétique
exercée sur les tubes de flux, dont les pieds seraient encore ancrés dans les régions
internes de formation des tubes de flux. La matiere & l'intérieur de ces tubes de
champ, par un effet de pression magnétique additionnelle, devient moins dense. Si
la diffusion & travers les lignes de champ est ineffective pour laisser remonter la ma-
tiere seule et la laisser se mettre en équilibre dans une région de moindre gravité, le

tube entier émerge (instabilité de Parker, 1955).

Dans le cadre des modeles dynamo, la migration de l'activité magnétique du
Soleil des hautes latitudes vers 1’équateur serait due au sens de variation de la
rotation angulaire avec le rayon. Roberts (1972), montre que les modes les plus
probables pour une dynamo «,w pour laquelle 0Q2/0r < 0 engendrent des structures
de type bipolaire et une migration de I’activité des péles vers I’équateur. Pour une
dérivée positive de la rotation angulaire avec le rayon, les structures sont plutét de
type quadrupolaire, et la migration de 1’activité se fait de I’équateur vers les pdles. Le
premier modele cadre tout & fait bien pour le Soleil. On a observé effectivement des
vitesses de rotation un peu plus rapides pour les taches que celles de la photosphere
normale. Si les taches sont ancrées sous la photosphére et qu’elles tournent plus vite
cela suggeére qu’au moins pour le Soleil, la rotation angulaire est plus forte vers les

couches intérieures.

Si & ce jour les modeles de dynamo résolvent l'influence des mouvements de
matiere sur 1’évolution du champ magnétique, il n’existe pas a ce jour de théorie
entierement cohérente du probléme pris dans son entier (rétroaction du champ sur la
matiere), du fait de la complexité des phénomenes mis en jeu (magnétoconvection,

diffusion magnétique, etc...).
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1.2 Techniques de cartographie de la surface stel-

laire

1.2.1 Techniques directes de mesure du champ magnétique

Les techniques de mesure directe du champ magnétique sont peu nombreuses et
reposent toutes sur la mesure de P’effet Zeeman dans les raies spectrales.

L’existence d’un champ magnétique dans une région ou se forme les raies, leve
une dégénérescence des niveaux d’énergie pour certains d’entre eux. Les transitions
possibles entre deux niveaux d’énergie sont triplées pour donner deux raies de pola-
risation circulaire (polarité opposée) de part et d’autre de la composante de polari-
sation linéaire centrée sur la longueur d’onde de la transition en I’absence de champ.
Le décalage en longueur d’onde des deux composantes de polarisation circulaire est
proportionnel & la composante longitudinale du champ. En mesurant a I’aide d’un
magnétographe, qui enregistre simultanément les spectres dans les deux états oppo-
sés de polarisation circulaire, le décalage en longueur d’onde des raies ainsi obtenues,
on remonte a la valeur du champ magnétique longitudinal.

La mesure de la polarisation circulaire dans les raies donne la composante lon-

gitudinale (projetée sur ’axe de visée) du champ magnétique

B, = foC(;—SdZIdS (1.1)
ot 7 est ’angle entre le champ magnétique et la ligne de visée.

La mesure de la polarisation linéaire, quand elle est possible, donne la compo-
sante transversale du champ magnétique. En pratique, 'amplitude de la polarisation
linéaire pour des champs magnétique stellaire typique est tellement faible, que peu

de résultats pour les étoiles autres que le Soleil sont disponibles.

Une autre technique consiste & mesurer 1’élargissement des raie en lumiere non
polarisée par effet Zeeman ou, plus directement, lorsque la résolution le permet,
le dédoublement des raies. On a alors accés a la composante moyenne du champ
magnétique de surface intégré sur le disque stellaire visible:
B, = [|B|lds

[ Ids

ou |B| est le champ local, I est la brillance de surface et ds, la surface élémentaire.

(1.2)

En pratique ce type de mesure est adapté pour les étoiles possédant une vitesse de
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rotation projetée faible pour que l'effet d’élargissement dominant soit du a l'effet
Zeeman seul (vsin: < 10km/s), et de forts champs magnétiques pour assurere la

détectabilité (B > 1000G).

La mesure du champ magnétique en lumiére polarisée (premiere technique) peut
étre effectuée de deux facons différentes: spectroscopie, photométrie large bande.
Pour la premiere des données de haute résolution spectrale sont nécessaires, et I’effet
Zeeman est mesuré individuellement dans chaque raie (quitte ensuite a sommer les
effets issus de raies différentes). Pour la photométrie large bande, ou essentiellement
les raies ne sont pas résolues (R ~ 6), on mesure directement les effets cumulatifs de
polarisation moyennés sur une portion du spectre (bandes photométriques). Un des
biais de cette méthode d’analyse, est qu’elle ne donne de résultats que si le champ
magnétique est organisé en grandes structures de méme polarité. Comme le champ
magnétique est intégré sur le disque, si le champ magnétique n’est pas organisé en
grandes structures avec une polarité dominante pour une face de I’étoile, mais plutot
disséminé 3 la surface en bipdles associés par exemple, la valeur moyenne du champ
magnétique sera nulle; aucune mesure du champ magnétique stellaire n’est alors

possible, sans que cela signifie pour autant qu’aucun champ magnétique n’existe.

Pour la seconde technique au contraire (élargissement des raies en lumiere non
polarisée), comme on mesure le module du champ, les contributions de polarité op-
posée ne s’annulent pas. L’inconvénient est qu’elle n’est applicable qu’a des rotateurs
lents, pour que ’élargissement de la raie ne soit imputable qu’au magnétisme seul.
Pour les rotateurs rapides, une alternative consiste a effectuer une analyse différen-
tielle de 1’élargissement pour un ensemble de raies possédant des facteurs de Landé
(caractéristique de la transition) trés différents. Des raies peu sensibles au champ
magnétique (petit facteur de Landé) seront donc I’étalon pour discriminer I'existence

d’une autre source (magnétique) d’élargissement.

1.2.2 Techniques indirectes d’imagerie de la surface des étoiles

Un procédé mis au point principalement ces dix derniéres années, consiste a
analyser des quantités intégrées sur le disque pour en extraire des caractéristiques
locales. Ces techniques d’imagerie indirecte sont appelées (c’est en partie déja fait)

a un bel avenir dans la communauté astrophysique (mais pas uniquement : imagerie
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médicale) ; Malgré tout le progres technologique qui permettra d’atteindre des ré-
solutions aussi petite que le dixiéme de seconde d’arc (VLT) qui devrait permettre
de résoudre l’environnement circumstellaire des jeunes étoiles, avant de résoudre les
structures a leur surface, ce qui nécessiterait une résolution angulaire de ~ 10~*
seconde d’arc dans le visible pour des étoiles situées ~ 150 pc, il faudra attendre

quelques temps.... et il est plus siir d’envisager une autre technique!

[utilisation de données photométriques dans les différentes bandes UBVRI, per-
met déja par leur analyse différentielle d’en déduire la présence de taches chaudes ou
froides en fonction de la phase rotationnelle observée. Mais I'utilisation de données
spectroscopiques présentent de plus ’avantage de donner des informations supplé-
mentaires sur la vitesse projetée sur Paxe de visée de 'objet étudié. L’idée de base
de I'Imagerie Doppler spectroscopique est donc d’assimiler les raies spectrales ob-
servées comme autant de projections en vitesse de ’objet en rotation. Donc chaque
vitesse dans la raie nous donne déja une information locale, qui reste cependant inté-
grée sur une ligne d’iso-vitesse. En observant 1’objet sous plusieurs angles (plusieurs
phases rotationnelles), et en connaissant sa loi de rotation on peut remonter a une
information spatiale: c’est le principe de 1'Imagerie Doppler. Je le décris en détail

dans le chapitre suivant, je ne développe donc pas plus avant la technique.

Cette technique a d’abord été utilisée pour la premiere fois sur les étoiles Ap ma-
gnétiques (voir section 1.2.1), foncierement différentes des étoiles de type solaire. Ces
étoiles font partie de la plus grande sous-classe des étoiles regroupées sous ’appella-
tion des étoiles chimiques particulieres. Elles sont caractérisées par la présence d’un
champ magnétique de I'ordre de plusieurs milliers de Gauss (~ 10kG) et variable
dans le temps. Le modéle du rotateur oblique (Stibbs, 1950), selon lequel le champ
magnétique est incliné par rapport a ’axe de rotation, pourrait expliquer les varia-
tions magnétiques périodiques observées a I’échelle de temps de rotation de I’étoile.
Ces étoiles tres chaudes et qui ne possedent pas d’enveloppe convective présentent
également des variations photométriques et spectrales qui sont interprétées comme
résultant d’une répartition inhomogene d’abondance des constituants de l’atmo-
sphere a leur surface. L’interprétation, généralement acceptée, évoque la diffusion
sélective d’éléments chimiques ionisés en présence d’un champ magnétique (Michaud
et al., 1981). La diffusion des éléments résulte de la compétition entre les deux effets
suivants (lorsque que les processus collisionnels sont négligeables): la gravité qui

a tendance a faire tomber les éléments radialement et la pression de radiation qui
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les repousse vers ’extérieur. Si la gravité domine le rayonnement pour un élément
ionisé donné (cas du silicium ionisé présent dans les atmospheres d’étoiles chaudes)
alors tous ceux-ci tombent dans les couches de ’étoile plus internes. L’abondance en
surface de cet élément apparaitra donc appauvrie. En l’absence de champ magné-
tique, cette déplétion chimique est homogene & la surface. Par contre, la présence
d’un champ magnétique stellaire modifie la direction de la diffusion dans le sens ou
les ions ne pouvant pas (ou peu en fonction de la résistivité) traverser les lignes de
champ, la diffusion ne pourra étre effective que dans les régions de lignes de champ
verticales. Dans le cadre du rotateur oblique oti le champ magnétique stellaire est di-
polaire, la chute de ces éléments est donc stoppée (en partie) dans les régions situées
4 proximité de I’équateur magnétique ol les lignes de champs sont longitudinales,
alors qu’aux pbles magnétiques les lignes de champs étant radiales (verticales) les
éléments peuvent subir I’emprise de la gravité et tomber vers les couches internes.
1l en résulte une sur-abondance relative de cet élément dans les régions équatoriales

magnétiques, ou une sous-abondance de ce méme élément aux poles.

Tl semblerait cependant que cette explication (diffusion sélective des éléments)
soit remise en question par 1’évolution séculaire de 'amplitude du champ observé
sur 30 ans, notamment sur a Per (Wehlau et al., 1991). En effet, I’échelle de temps
de variation du champ magnétique serait trop rapide pour que ces inhomogénéités

ait eu le temps de se former.

Un autre type d’étoiles qui a bénéficié de cette analyse concerne les étoiles évo-
luées géantes de type spectral tardif FK Comae caractérisées par une rotation rapide,
une forte émission dans les raies Call et H,, et des variations photométriques sug-
gérant I’existence de taches froides a la surface. Par I’absence de variation de vitesse
radiale, ces étoiles ne font apparemment pas partie de systemes binaires; mais pour
expliquer leur taux de rotation anormalement élevé a ce stade d’évolution, Walter
et Basri (1982) ont envisagé que ce soit quand méme d’anciens systemes binaires

serrés ayant fusionné.

Les systémes binaires synchrones RS CVn consituent des objets privilégiés pour
ce type d’études, de par leur brillance et leur rotation rapide. Ils regroupent généra-
lement une étoile de la séquence principale et une étoile de type tardif tres active. Ils

présentent des signatures d’une activité chromosphérique et coronale correspondants
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a de puissants phénomenes magnétiques. Et les larges variations de leur courbe de
lumiére sont compatibles avec la présence de taches froides de grande taille. L’image-
rie Doppler révele a leur surface des inhomogénéités en température le plus souvent

localisés a des hautes latitudes.

Récemment, a été développée une modélisation Imagerie Zeeman-Doppler qui
analyse les parametres de Stokes du rayonnement (Intensité et polarisation circu-
laire) pour cartographier la brillance de la surface et les structures magnétiques.
Cette méthode est treés intéressante car elle confirme le lieux des structures magné-
tiques; dans ce sens elle est complémentaire de ’analyse classique Doppler qui ne
modélise que I'intensité. Elle fait appel aux mémes principes que I’imagerie Doppler
et elle utilise les raies enregistrées simultanément dans les deux états orthogonaux
de polarisation circulaire (Semel 1989, Donati et al. 1992). Appliquées aux étoiles
brillantes déja analysées a ’aide de la technique Doppler plus classique (sur le sys-
teme RS CVn HR 1099: Donati et al. 1990; Sur ’étoile Ap eUMa: Donati et al.
1990), cette technique requiert un rapport du signal sur bruit au minimum de 350
(Donati et al., 1989); nous ne pouvions donc ’envisager pour des étoiles T Tauri
faiblement lumineuses, sur lesquelles restait a démontrer la faisabilité d’études plus
simples d’Imagerie Doppler prenant en compte juste 'intensité dans la raie (d’autant
plus que des tentatives pour mesurer le champs magnétique a ’aide de techniques

spectro-polarimétriques sur les T'Ts n’ont pas été concluantes, voir chapitre 6.2.5).

1.2.3 Bref Historique de "imagerie Doppler

Les distinctions entre les différents modeles élaborés en matiere d’imagerie Dop-
pler concernent d’une part le traitement du transfert radiatif (largeurs équivalentes,
profils locaux numériques), d’autre part la méthode numérique d’inversion (méthode
essais-erreurs, maximum d’entropie, déconvolution...) et finalement le choix du pa-
rameétre libre (abondance, température, épaisseur optique...). L’objectif de cette sec-
tion est de présenter dans une perspective historique les principaux modeles qui se
sont considérablement raffinés dans le temps en fonction des développement instru-
mentaux, qui ont permis 'obtention de données spectrales de meilleure qualité, et
des moyens informatiques de plus en plus puissants.

Les premiers modeles utilisés pour obtenir une cartographie stellaire de la répar-

tition de ’abondance de certains éléments chimiques stellaire furent développés par
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Deutsch (1958, 1970) et spécifiquement appliqués aux étoiles chimiquement particu-
lieres (étoiles Ap Magnétiques, voir section 1.2.2). La qualité - résolution spectrale
et rapport du signal sur bruit - des données de ’époque, obtenues a ’aide de plaques
photographiques, ne permettait pas d’accéder aux informations locales des raies (i.e.
flux de la raie en fonction de la longueur d’onde), mais elle était suffisante pour esti-
mer le flux total retenu dans la raie (i.e. la largeur équivalente). Or la variation de la
largeur équivalente observée en fonction de la phase rotationnelle, allait permettre
quand méme de retrouver des informations locales de I'abondance en surface. En
effet, pour retrouver a partir de cette quantité intégrée une information locale sur
la surface, Deutsch développe en série’lle est tronquée au second ordre pour limiter
le nombre de coefficients a déterminer d’harmoniques sphériques la largeur équiva-
lente. Ce type d’analyses fut appliqué par Whelau (1958) sur HD 125248, Pyper
(1969) sur o? CVn, Rice (1970) sur HD 173650 et par Falk et Wehlau (1974) sur
I’étoile Ap o? CVn. Falk et Wehlau (1974) avait noté qu’il était nécessaire d’utiliser
des informations sur les raies locales pour contraindre plus précisément les positions
des taches d’anomalie d’abondance. Ils utilisent alors les largeurs équivalentes théo-
riques comme facteur de normalisation de profils locaux de forme gaussienne, ce qui
n’était pas réaliste et pouvait entrainer des artefacts lors de la reconstruction. Cela
avait mené Khokhlova et Rajabchikova (1974) a calculer les formes théoriques des
profils locaux, et ils adoptent une méthode d’essais et d’erreurs pour déterminer la
localisation des taches d’abondance; une technique comparable fut utilisée par Vogt
et Penrod (1983) sur HR1099. C’est en 1977, que Goncharskii et al. propose d’appli-
quer & I'imagerie Doppler 'algorithme numérique élaboré par Tikhonov (1964). Cet
algorithme permet de traiter un grand nombre de parametres libres en adjoignant
a la classique fonction de mérite a minimiser une fonction de régularisation égale a
la somme de la norme au carré des parametres libres, qui a pour role de sélection-
ner une solution unique lorsque le probleme est mal-conditionné. Les profils locaux
sont calculés numériquement & 1’aide d’un code de transfert radiatif et la formule de
Minnaert permet de paramétriser ces profils pour découpler le probleme du transfert
de celui de la reconstruction. Les parametres libres sont ici les épaisseurs optiques
des raies (Goncharskii et al. 1982, Khokhlova et al. 1986). Piskunov (1984) propose
d’utiliser des raies observées a travers un polarimetre pour reconstituer la géométrie
du champ magnétique sur les étoiles Ap en déterminant les parametres de Stokes

associés. En 1987, Vogt et al. propose une alternative a la régularisation de Tikho-
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nov en utilisant une autre fonction de régularisation dite d’Entropie®*. Ils adaptent
le logiciel MEMSYS (assez connu dans la communauté) développé au laboratoire de
radio-astronomie de Berkeley par Skilling et Gull (1983). Ils amorgent une petite po-
lémique en suggérant que la régularisation de Tikhonov ne permet pas de retrouver
les latitudes initiales des structures, au contraire de celle du maximum d’entropie.
Cet article, tres clair, reporte différents tests de reconstruction qu’ils ont réalisés
3 l’aide du code pour analyser l'influence de différents parametres (erreurs sur la
température effective, angle d’inclinaison, vitesse de rotation...); ils en déduisent des

conditions optimales de fonctionnement; je souligne les suivantes:

1. disposer d’une résolution typique de 40000 pour une rotation moyenne de
p p

50km/s,
2. obtenir un S/B supérieur & 100 et idéalement de 400 par élément de résolution
3. importance de la prise en compte de 1’assombrissement centre-bord

4. importance de 'exactitude de la vitesse rotationnelle projetée maximale (v sin ¢

L’aspect du transfert radiatif dans ces simulations souffre un peu d’approxi-
mations excessives. Ils supposent en effet que la forme du profil local ainsi que la
largeur équivalente sont identiques & la fois pour I’émission issue des taches et de
la photospheére propre; dans ce cas seul le niveau du continu varie en fonction de la
température. Or on verra dans le chapitre 2, 'importance de la variation du rapport
des largeurs équivalentes comparée a celle du continu, qui a pour effet de diminuer
significativement I’amplitude des déformations dans le profil, puisque ces deux va-
riations ont tendance a se compenser mutuellement. De plus la forme des profils
locaux joue un role crucial puisqu’elle fixe le nombre de signatures dans le profil
dues & la ésence de taches (voir section 2.4); on peut donc s’attendre a introduire
des artefacts dans la reconstruction du fait d’un traitement approximatif du transfert
radiatif. Dans ce méme papier, ils soulignent la difficulté de retrouver le détail des
régions équatoriales par rapport aux régions polaires parfaitement reconstituées. La

méme difficulté est aussi rencontré par les partisans de la fonction de régularisation

de Tikhonov (Rice et al. 1989)

3. voir revue sur la restauration d’images en astronomie fondée sur le principe du maximum
d’entropie pour la méthode mathématique, Narayan et Nityannanda, 1986

4. Si le papier de 1987 concerne uniquement les tests de reconstruction, ils ’appliquent deux ans
plus tard sur une étoile Ap magnétique (Hatzes et al. 1989)
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C’est en 1990, que la comparaison entre les deux méthodes maximum d’entropie
et régularisation de Tikhonov est réalisée (Piskunov et al. 1990), et cette étude
favorise la méthode proposée par Goncharskii, en soulignant que la technique de
maximisation d’entropie a tendance & engendrer des structures de fort contraste
alors que ’autre méthode présente des solutions plus “douces”. Il faut quand méme
garder & l’esprit que ce sont des méthodes tout de méme tres similaires, et que les
désaccords ne remettent pas en doute la légétimité de ce type de méthode. Une autre
étude comparative (Strassmeier et al. 1991) permet de tester 4 codes numériques

différents :
1. Technique de maximisation de ’entropie (Vogt et al, 1987)
2. Régularisation de Tikhonov, Rice et al. (1989)
3. Piskunov et al. (1989)
4. Méthode d’essais-erreurs (1990)

Ces programmes calculent a partir de mémes données de I’étoile appartenant au
systeme RSCVn HD26337, la solution image reconstruite finale. La conclusion est
finalement que toutes les solutions reconstruites sont compatibles entre elles et don-
nent toutes une tache plutot située dans les régions polaires.

De nouveaux tests sont réalisés sur I'influence des parametres stellaires sur les
images reconstruites (Whelau et. al., 1991), pour poser des limites de validité sur
la valeur absolue des parameétres reconstruits (Rice, 1991). Une premiere étude sur
’évolution (migration) des taches en fonction du temps a pu étre réalisé en 1992
(Hatzes et Vogt, 1992). Et les études qui s’intéressent maintenant a I’aide de la méme
technique aux raies chromosphériques voient de plus en plus le jour (Strassmeier et
al., 1993). La classe des étoiles sur laquelle est appliquée cette technique s’élargit
aussi davantage en incluant désormais les binaires serrées de type spectral tardif
(Maceroni et al., 1994). La détection de plusieurs étoiles avec des taches polaires
ont conduit a s’interroger sur plusieurs problémes ; Piskunov et Whelhau, 1994 ont
calculé des profils a I'aide de la raie du calcium neutre 6439 A émergeant d’une pho-
tosphere en présence soit d’une seule tache sur le péle visible soit de deux taches, la
seconde étant située sur le pole caché. La déformation introduite par la seconde tache
dans la raie est si faible qu’elle ne pburrait pas étre détectée dans le cadre des rap-
ports du signal sur bruit disponible généralement. Une nouvelle méthode est apparue

qui se base sur la déconvolution a l’aide d’un algorithme de type CLEAN utilisé en

20



radio-astronomie pour nettoyer les cartes de leur bruit (Kiirster et al., 1994); cette
méthode requiert d’imposer une constante pour le produit des rapports des intensi-
tés et des largeurs équivalentes dans la tache et dans la photosphere propre; ils font
I’hypothese d’un profil gaussien identique pour la tache et la photosphere, de méme
largeur équivalente. Comme on I’a précédemment dit, cette approximation n’est pas
légitime et il est difficile d’apprécier les reconstructions issues de données réelles. La
comparaison de cette méthode avec un code de minimisation d’entropie (MEMSYS)
donne des résultats tres différents. Les données utilisées sont des raies spectrales
(raie du calcium neutre 6439 A) émises par 1’étoile AB Doradus & différentes phases
rotationnelles; la nouvelle technique donne des structures en patchwork disséminées
3 la surface de 1’étoile, en contrepartie le maximum d’entropie donne des structures
3 la fois sombres et brillantes de larges amplitudes. Cette forme de solutions obtenue
3 D'aide de leur algorithme est intéressant parce qu’il est vrai que cela ressemble plus
3 des structures dissiminées a la surface de ’étoile, et que c’est la premiere méthode
qui donne plutét des structures patchwork. Cependant malgré le fort rapport du si-
gnal sur bruit dont ils disposent (S/B =~ 400), la surface projetée des éléments qu’ils
retrouvent isolés les uns des autres est tres petite et je ne comprends pas comment
le programme peut isoler en S/B et en vitesse une structure de cette taille.

Tous ces travaux montrent que les problémes d’imagerie indirecte constituent un
domaine actif de recherche encore tout jeune en astronomie (~ 20 ans) et qu’il reste
encore beaucoup de travail & effectuer avant de pouvoir utiliser completement en

routine ces méthodes d’inversion.

1.3 Introduction aux étoiles T Tauri

Pour une revue compléte des étoiles T Tauri voir Bertout 1989 ; et Appenzeller
et Mundt 1989, Bertout 1993.

FEleven irreqular variables stars have been observed whose physical characteristics
seem much alike and yet sufficiently different from other known classes of variables
to warrant the recognition of a new type of variable stars whose prototype is T Tauri.

Alfred H. Joy (1945).

C’est ainsi que A.H. Joy définit une nouvelle classe d’étoiles, et qu’il annonce,
sans le savoir, I’ouverture de tout un nouveau champ de recherches sur les jeunes
étoiles, tres actif maintenant depuis un demi-siecle. La reconnaissance de la nature

particuliere de ces objets puise pourtant ses racines des le milieu du XIXe siecle,
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lorsque T Tauri située dans le nuage moléculaire du Taureau (150 pc) fut découverte
en 1852 par J.R. Hindt, un ingénieur passionné d’astronomie (Bertout, 1983). Il était
donc naturel de dénommer cette nouvelle classe d’étoiles par la plus brillante d’entre
elles et régulierement observée depuis pres d’un siecle.

Ce méme article définit les critéres d’appartenance a cette classe d’étoiles par les

caractéristiques suivantes:
1. Variations rapides et irrégulieres de la courbe de lumiere

2. Type spectral de F5-G5 dont le spectre comprend des raies d’émission simi-

laires & celles de la chromosphere solaire
3. Faible luminosité

4. Association avec des nébulosités sombres ou brillantes

1.3.1 Définitions des étoiles T tauri

Les critéres cités plus haut se sont modifiés et raffinés en fonction des observa-
tions exhaustives de ces objets (Herbig 1962, Bastian et al. 1983). La définition de
Bastian et al. décrit les étoiles T Tauri comme des objets stellaires associés avec
une nébulosité sombre; leur spectre comporte les raies Balmer de I’hydrogéne et du
calcium tonisé H et K en émission, la largeur équivalente de H, étant supérieure a
5A. Ce dernier point discrimine les étoiles T Tauri Classiques (CTTS) des étoiles a
faibles raies d’émission (WTTS) qui souscrivent cependant aux autres criteres. C’est
en effet dans les années 80 que cette sous-classe a été identifié grace aux observations
X (voir section 1.3.5); la différence entre les deux sous-classes provient de ’existence
(CTTS) ou non (WTTS) d’exces des continus infrarouge et UV et de raies de type
chromosphériques tres élargies.

(est en 1947, qu’Ambartsumian propose une interprétation physique de ces
objets en les considérant comme des jeunes étoiles de petite masse (M < 3M()) dans
les dernieres étapes de leur formation, en notant que ces étoiles, souvent regroupées
en associations, pourraient étre la contrepartie des associations OB (regroupant
des étoiles massives de courte durée de vie) également observées dans les nuages
moléculaires.

La jeunesse des étoiles T Tauri peut se déduire d’au moins 3 criteres différents:
1. Position dans le diagramme Hertzprung Russel (HR)
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2. association cinématique avec le nuage vue en superposition dont elles sont

supposément issues

3. raies d’absorption du lithium neutre indiquent une abondance de lithium in-

terstellaire

Les trajets d’Hayashi standard dans le diagramme HR correspondent a 1’évolu-
tion au cours du temps de la température effective et de la luminosité des étoiles qui
puisent leur énergie de la contraction quasi-statique et homologue pour les étoiles
de faible masse. Ce calcul ne prend pas en compte les interactions possibles avec le
milieu environnant qui devraient changer au moins les conditions aux limites (si ce
n’est la structure des premiéres couches de 1’étoile), par I'apport éventuel de masse,
moment cinétique et d’énergie. La localisation des objets jeunes dans le diagramme
HR, lorsqu’elle est possible, les placent cependant bien au-dessus de la séquence
principale indiquant un ige antérieur a celui des étoiles de la séquence principale®,
qui puisent ’essentiel de leur énergie de la fusion de I’hydrogene. La détermination
précise de leur age est cependant incertaine, et il semblerait que la prise en compte de
I'influence de ’environnement proche (accrétion de matiere) pourrait sous-estimer
’age des étoiles d’un facteur 2 au moins (Siess et al. 1995).

Les étoiles T Tauri sont donc de jeunes étoiles de quelques millions d’années
(Soleil ~ 4,5 milliards d’années) de type spectral tardif G & M (voir Cohen et Kuhi
1979 pour la correspondance type spectral et température effective des TTS), de
faible masses (M, < 2Mg), et qui possedent des propriétés singulieres qui vont étre

explicitées dans la sous-section suivante.

1.3.2 Distribution Spectrale d’énergie

La distribution spectrale d’énergie de ces objets a été classifiée originellement
par Lada et Wilking (1984) (voir aussi Lada 1986 et 1991, Lada et Strom 1993) qui
ont introduit trois grandes classes en fonction de leur indice spectral aux grandes
longueurs d’onde (infrarouge). La classe I regroupe les étoiles, généralement invibles
optiquement, pour lesquelles la pente est positive ou nulle (Large exces par rap-
port au rayonnement d’un corps noir), la classe II contient les sources optiquement

visibles pour lesquelles l'indice est négatif mais dont la distribution est en exces

5. On peut noter quand méme que ce seul critére est insuffisant a lul seul pour décider s'il
s’agit de jeunes étoiles, car les étoiles évoluées peuvent elles-aussi résider dans la méme partie du
diagramme HR que les étoiles T Tauri
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par rapport au corps noir. La classe III correspond aux étoiles dont la distribution
d’énergie est semblable & celle d’un corps noir, éventuellement rougi par la poussiere
du nuage environnant. Il a été proposé que cette classification corresponde a une
séquence évolutive (Adams et al. 1987). Les sources enfouies situées plus pres du
coeur des nuages étant des proto-étoiles, la seconde classe serait alors des étoiles
plus évoluées entourées d’un disque de matiere aplati qui donnerait lieu a ’exces
IR observé (CTTS) corrélé a l'exces UV. Quant a la classe III (WTTS), le disque
circumstellaire aurait disparu soit en formant des planétésimaux soit que la matiere
circumstellaire se soit accrétée sur 1’étoile ou bien ait été éjectée. Toutes ces sources
sont regroupées désormais sous le nom plus large de jeunes objets stellaires (YSO

Young Stellar Object).

La classe II a fait I’objet de nombreuses modélisations et ’hypothese d’un disque
d’accrétion en rotation képlérienne développée en 1973 par Shakura et Sunyaev et
puis en 1974 par Lynden-Bell et Pringle, a été confronté avec succes aux observa-
tions (Bertout 1987; Kenyon et Hartman 1987; Bertout et al. 1988; Basri et Bertout
1989; Bouvier et Bertout 1992) en ce qui concerne les grandes lignes des propriétés
du rayonnement observé de I'IR a I’UV, pour cette derniere en invoquant 1’existence
d’une couche limite entre le disque et I’étoile ou se relacherait la moitié de I’énergie
d’accrétion. Par ailleurs ’hypotheése d’un milieu optiquement épais aplati est requise
pour concilier le fort exces IR et la faible valeur de I’absorption visuelle (Myers et
al. 1987). D’autre part, ’existence de raies interdites probablement formées dans un
vent peu dense loin de ’étoile (Voir section suivante), ont une forme assymétrique, le
pic d’émission étant décalé vers le bleu; ce qui peut s’interpréter comme la présence
d’une disque optiquement épais qui dissimulerait la partie du vent qui s’éloignerait
de ’observateur (signatures décalées vers le rouge). Finalement, les cartes de po-
larisation linéaire mesurée dans optique sont interprétables en terme de diffusion
multiple du rayonnement issu de 1’étoile sur les grains de poussieres d'un disque
(Bastien et Ménard 1988, 1990, et Bastien 1989 pour une revue). Et puis finale-
ment, un argument, qui est encore plus indirect mais qui a le mérite d’étre sans
appel, est la présence autour du Soleil (une ex-T Tauri) de notre systéme planétaire
contenu dans le plan de ’écliptique et qui a donc di se former dans une nébuleuse
proto-planétaire forcément aplatie, en forme de disque. Une revue comportant des
renvois aux travaux en cours sur les disques d’accrétion et leurs connections a 1’étoile

pourra étre trouvée dans Bertout 1993, Beckwith et Sargent 1993.

Récemment cette classification en trois grandes catégories et son interprétation

ont été revues par 'apport des données millimétrique et sub-millimétrique qui com-
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plete le spectre d’énergie de ces étoiles (André, 1994; André et Montmerle 1994).
L’émission millimétrique qui proviendrait du rayonnement de la poussiere donne des
estimations sur la masse de poussieres chauffées, le rayonnement étant optiquement
mince & ces longueurs d’onde. L’observation de sources (prototype VLA 1623) émet-
tant dans le millimétrique (corps noir de 10-30K) mais sans contrepartie infrarouge
ni optique, constitueraient une nouvelle classe de proto-étoiles les plus jeunes ja-
mais observées (classe 0) en cours de formation ot la phase d’accrétion est la plus
intense. Ces sources n’auraient pas encore de disques comme l'indique ’étroitesse
du spectre émis, indiquant esentiellement une seule température de la poussiere.
Selon les mémes auteurs, les sources enfouies de la classe I seraient comparables a
celles de la classe II, en ce sens que ’objet central et le disque seraient similaires
et la différence résiderait dans I’existence d’une enveloppe supplémentaire (soit en
accrétion (Hartman et al. 1993), soit chauffée par le rayonnement du disque et de
’étoile (Calvet et al. 1994)) entourant plus ou moins partiellement le systeme. La
classe III regrouperait des étoiles sans disque ou bien des étoiles possédant un disque

optiquement mince (voir figure 1.1 représentant la nouvelle séquence proposée par

André 1994).

1.3.3 Flots moléculaires, Jets et Vents et Accrétion
Flots moléculaires

Les jeunes étoiles sont aussi a 'origine de flots moléculaires bipolaires spectacu-
laires observés en principalement en CO® dont on pourra trouver une description
détaillée de leurs propriétés dans les revues suivantes (Lada 1985; Fukui 1989; Bally
et Lane 1991; Cabrit 1992; Fukui et al. 1993). Je citerai donc leurs principales pro-
priétés. La plupart des flots sont associés a des sources infrarouges; ils s’étendent
sur 0,1 a 2pc, possedent une vitesse de 33 25 km/s et un dge dynamique de ’ordre
de 0.6 & 40 10* ans, de masse moléculaire de 1-100 M), d’une luminosité mécanique
de 107® 3 0.3 L.

Le taux de détection de flots associés aux sources enfouies dans les coeurs molé-
culaires denses est supérieur comparé a celui des flots associés aux T Tauri (toutes
optiquement visibles par dﬁnition), ce qui pourrait signifier que les flots moléculaires
sont produits dans les premieres phases de formation des condensations centrales,

dans la phase d’accrétion principale.

6. mais aussi dans d’autres molécules HCN, HCO*, SiO (chocs)
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FiGg. 1.1 - Séquence €volutive révisée des objets en fonction de leur distribution

spectrale d’énergie (extrait de André 1993).

La plupart des flots observés sont collimatés, I'exemple le plus frappant est le flot
associé a la source VLA 1623, probablement une proto-étoile la plus jeune jamais
observée (André et al. 1990), dont I'axe est remarquablement rectiligne. Ce n’est
pas le cas pour HH4647 dont la section au plus prés de la source a une direction
tres diflérente par rapport aux autres positions dans le jet (Reipurth et Heathcote,
1991). Aux flots moléculaires sont aussi associés des régions localisées de gaz plus
chaud come les objets d'Herbig-Haro (voir revue Reipurth 1991), de vents ionisés
(voir revue Panagia 1991), de vents neutres (Natta et Giovanardi 1991) et le site
d’émission maser H?O.

L'origine physique de ces flots n’est pas encore tres claire, il a été suggéré qu’elle

pourrait étre la conséquence de 'entrainement de la matiere des coeurs moléculaires
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soit par des vents ionisés de grandes vitesses ou bien par des vents neutres de basse
vitesse (Cabrit et Bertout, 1992).

Depuis les premieres études menées par Herbig (1962), il est connu que les raies
Balmer de I’hydrogéne, du calcium ionsisé (Call H et K), et du doublet du Sodium
(Nal D) présentent des profils P-Cygni, signatures de perte de masse. D’autre part,
les raies optiques interdites de l’oxygene neutre et de du soufre ionisé sont par
ailleurs le signe de vents ionisés localisés loin de P’étoile (1AU); le profil de ces
raies sont décalées vers le bleu, signant la présence probable d’un disque de matiére
cachant la partie du vent s’éloignant de 'observateur. Les corrélations trouvées
entre le flux dans les raies interdites et le flux H, d’une part, et avec ’exces du
continu IR d’autre part indique une corrélation entre ’accrétion (exces IR et flux
de H,) et I’éjection (flux des raies interdites) (Cabrit et al. 1990). Des modeles de
disques magnétisés pour lesquels ’accrétion et 1’éjection sont intrinsequement liées
ont été récemment développés et permettraient de comprendre le lien entre les deux
phénomenes (Ferreira et Pelletier 1993a, 1993b et 1995).

Des mouvements complexes de masse apparaissent dans les raies d’émissions mé-
talliques stellaires qui présentent des profils P Cygni a des profils P Cygni inverse
(Walker 1972; Appenzeller et Wolf 1977; Bertout et al. 1977 Wolf et al. 1977 Appen-
zeller et al. 1978; Edwards 1979; Mundt 1979; Krautter et al. 1990). Ces observations
indiquent des vitesses élevées de chute sur ’étoile. Récemment des modeles d’accré-
tion de matiere par 'intermédiaire des lignes de champ de la magnétosphere stellaire
en utilisant un code de transfert de rayonnement, et en adoptant une géométrie et
des profils de densité ad-hoc, ont été développés pour expliquer la morphologie de
ces raies (Edwards et al. 1994; Hartmann et al. 1994).

1.3.4 Binarité

Un échantillon de 69 étoiles situées dans les complexes moléculaires Taurus-
Auriga et Ophiucus-Scorpius a été étudié en bande K(2.2 microns) a ’aide de tech-
niques d’interférométrie des tavelures (Ghez et al., 1993). Cette technique permet
de distinguer des binaires dont le contraste est inférieur a 2 magnitudes dans la
bande K et dont la séparation est comprise entre 14 et 225 UA; ce qui exclut les
binaires spectroscopiques ou les binaires trop séparées. Les résultats de cette étude
montrent la grande fréquence des TTS associées en binaires (59 % + 16% en limite

inférieure) alors que pour les étoiles de la séquence principale, le pourcentage de bi-
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naires n’est que de 17% =+ 3% (toutes séparations et types spectraux confondues).
Du fait du fort pourcentage de binaires pour un échantillon de systémes restreint du
fait des limitations sur le contraste de magnitudes et de séparation accessibles par
cette technique, cette étude confirme un fait suspecté avant, c’est que la majorité
(sinon toutes) des étoiles T Tauri sont assemblées en binaires ou systemes multiples.
[’évolution de ce pourcentage avec 1’dge des étoiles n’est pas encore expliqué mais
la densité de systeémes stellaires qui existent dans les régions de formation d’étoiles
augmente la probabilité de collisions entre eux ce qui pourrait amener la rupture
des systémes gravitationnellement liés. Un autre résultat de cette étude suggérait
’existence d’une séparation seuil entre les WT'TS et CTTS, résultat marginal qui
n’a pas été confirmé. La binarité pourrait avoir des conséquences sur 1’évolution du
Ienvironnement circumstellaire; si toutes les WT'TS ont connus une phase CTTS?,
alors Pexistence de compagnons proches pourrait étre la cause d’un raccourcissement
de la durée de vie de la phase d’accrétion de matiére circumstellaire (disruption du
disque par 1’étoile compagnon?). Par contre pour des binaires largement séparées, il
semble que cela n’affecte pas la durée d’accrétion de la primaire (Moneti et Zinne-

cker, 1991).

1.3.5 Magnétisme/Activité des étoiles T Tauri

Pour une revue complete des propriétés du rayonnement X voir Feigelson et al.
1991, Montmerle et al., 1993.

Variations photométriques irréguliéres et périodiques

Les étoiles T Tauri sont connues depuis le début de leur étude pour étre irrégulie-
rement variables dans le continu & toutes les longueurs d’onde (proche UV et proche
IR) et échelles de temps (minutes a dizaines d’années), et cette variabilité consti-
tuait méme le premier critere d’appartenance a cette classe d’étoiles (Joy, 1945). Les
causes de la variabilité irréguliere a des courtes échelles de temps pourraient étre
dues en partie & des éruptions (flares) de type solaire (boucles) mais dont les inten-
sités sont 10% supérieure & celles du Soleil ; la distribution en fonction du temps de

Iintensité de ces éruptions indique que pareillement au Soleil les petites éruptions

7. En se restreignant aux étoiles de la séquence principale du type spectral G, le pourcentage

de binaires atteint quand méme 60%
8.1l existe une candidate PMS potentielle DoAr 21 dont le passage de CTTS (années 40) a

WTTS (les années 80) aurait été observé (Feigelson et al., 1991)
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sont plus fréquentes que les plus fortes (Worden et al., 1981). Si pour les CTTS,
des processus non-stationnaires d’accrétion pourraient aussi sans doute provoquer
ce type de variabilité®, en ce qui concerne les WI'TS cette hypothese de variabi-
lité issue de processus d’accrtion est pour le moment exclue, et I’hypothése la plus
vraisemblable est une variabilité d’origine magnétique. Il existe au moins une étoile
WTTS (V410 tau) qui confirme pleinement cette hypothese, car elle présente au
minimum de lumiere (au moment ot la plus grande fraction de la tache est visible)
une recrudescence de phénomenes de type éruptifs (Vrba et al. 1988). L’interpré-
tation est, de méme que sur le Soleil, il existe une association entre les structures
magnétiques photosphériques et celles qui sont situées plus haut dans ’atmosphere.
Les variabilités & courtes échelles de temps seraient donc provoquées par ’existence

de forts champs magnétiques stellaires.

Cependant des variations plus réguliéres (quasi-périodiques) furent aussi relevées
pour certaines d’entre elles des 1956 (Wenzel, 1956) et furent interprétées en 1965
par la modulation périodique de la courbe de lumiere tel que pourrait produire le
passage d’une tache phtosphérique sur la ligne de visée au cours de la rotation (Hoff-
meister, 1965). Dés les années 80, une étude systématique a permis de constituer
des bases de données sur les périodicités relevées dans les courbes de lumiere des
TTS et d’élaborer les premiers modeles de taches (Rygren et Vrba 1983; Rydgren
et al. 1984; Vrba et al. 1986, Bouvier et al. 1986, 4, 1988; Bouvier et Bertout 1989;
Berdnikov et al., 1991; Bouvier et al. 1993,;). De ces études résulte que I’hypo-
theése de taches parait la plus & méme d’expliquer ces modulations périodiques; la
variation relatives dans les bandes rouges et bleues au maximum et minumum de
lumieére pose des contraintes sur la température des taches. Ces modeles simples
pour lesquels une seule tache est supposée étre responsable de la variation observée,
montrent que le facteur de couverture des taches est de 10 & 40% du disque stellaire
et la température de plusieurs centaines & un millier de Kelvins inférieures a celle de
la. photosphére propre. Ces taches sont tres similaires a celles qui sont tyrouvées ‘a
la surface des systémes RSCVn et des étoiles BY Draconis. Il est a noter que pour
certaines CTTS, il est nécessaire d’invoquer des taches chaudes pour reproduire les
variations photométriques (dans le proche UV), alors que pour les WT'TS seules des

taches froides sont trouvées. Ces taches chaudes ont un facteur de couverture beau-

9. Quoique ’étude récente de la CTTS RY Lupi suggere fortement que la variabilité observée
en optique et infrarouge pourrait étre imputable & une forte activité photosphérique et chromo-

sphérique (Giovanelli, 1991); cependant cette étoile n’est pas représentative de la majorité des
CTTS

29



coup plus faible (f<1%) par rapport aux taches froides et de température plusieurs
milliers de degrés plus forte que la photosphere normale, avec des temps de vie de
’ordre de plusieurs semaines. Ces régions chaudes pourraient étre dues a la chute sur
Pétoile de la matiére issue du disque d’accrétion et canalisée par les lignes de champ
de la magnétosphere stellaire (Bertout et al., 1988). D’autre part, il peut exister
simultanément des taches chaudes et froides comme c’est le cas apparemment pour
DN Tau (Vrba et al., 1986). 7

On observe aussi une variation de type spectral en fonction aussi de la bande
spectrale utilisée. Pour V410 Tau, le type spectral demeure quand méme dans la
méme classe K, elle est classée comme K7 (Cohen and Kuhi 1979), ou K4 (Bouvier
et al. 1986 et plus récemment comme K2 (Basri and Batalha 1990). Pour le syteme
GW Ori (binaire spectroscopique To;=242 jours, la variation est encore plus spec-
taculaire son type spectral varie entre F2 & G5 (Ismailov, 1993). La présence de

structures chaudes pourrait peut-étre expliquer ces classifications variables.

Raies d’émission et continu UV de type chromosphérique

Les raies d’émission et le continu & courtes longueurs d’onde sont typiques de
la présence de matiére chauffée & des températures plus élevées que la photosphere.
Au début de ’étude des TTS, alors que I’hypothése d’'un disque d’accrétion n’avait
pas encore été proposée et que la plupart des membres de la classe étaient des
CTTS, des modeles de chromosphére profonde, donc située a des épaisseurs optiques
plus grandes que celle du Soleil (1 ~ 5107 ), ont été développés pour expliquer
3 la fois l'excés du continu UV et la présence de raies d’émission fortes (Herbig,
1970; Cram 1979, Calvet et al. 1984). Ces modeéles ont connu une baisse d’intérét
significative avec la découverte de l’excés IR et les modeles de disques d’accrétion
développés alors, Dés lors, la plupart des scientifiques ont attribué les exces UV et
raies d’émission & la zone d’interaction qui devrait exister entre le disque et 1’étoile.
Cependant, les modeles de chromospheres profondes s’adaptent bien aux WTTS
(Finkenzeller et Basri, 1987).

L’estimation de 1’activité chromosphérique dans les WT'TS (ou bien CTTS' ),

10. Pour la CTTS LkH,lpha 264, Gameiro et al. (1993) montre que le flux des raies d’émission
UV, typiques de la région de transition chromosphére-couronne, est de deux ordres de grandeur
supérieure & celle du Soleil. Leur analyse au cours du temps (sur 7 nuits consécutives) de 1’évolution
du spectre optique contenant les raies chromosphériques (H,, Hel v 5876 A) suggeére que la région
d’émission est compacte, proche de I’étoile et en expansion rapide au cours du temps. La nature de

cette région n’est pas clair: est-elle d’origine magn’etique ou bien lié 3 un phriomeéne d’accrétion?
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activité renforcée par rapport a celle du Soleil, provient des estimations de fortes
pertes radiatives calculées & partir du flux des raies d’émission. Par exemple, le
flux dans les raies du magnésium ionisé est de Iordre de 50 fois celui observé dans
le Soleil (Giampapa et al. 1981) et pour I’étoile HDE 283572, le calcul des pertes
radiatives dans le spectre d’émission UV et optique est plus de mille fois celles du

Soleil (Walter et. 1987).

Rayonnement X

L’observation des régions de formation d’étoiles a ’aide des satellites EINSTEIN
(Orion (450pc): Ku et al. 1982, Caillault et Zoonematkermani 1989, Strom et al.
1990; Rho Ophiuci(140-170pc) : Montmerle et al. 1983; Chamaleon (140-160pc): Fei-
gelson et Kriss 1989; Taurus-Auriga (140-160pc): Gahm 1981, Feigelson et al. 1987,
Walter et al. 1988), et plus récemment ROSAT (Chamaleon : Feigelson et al. 1993;
Rho Ophiuchi: Casanova et al. 1994; Taurus-Auriga : Strom et Strom 1994, Neuhau-
ser et al. 1994) sensibles au rayonnement X mous (0.4 a 4 keV pour EINSTEIN et
0.2 & 2.5 keV pour ROSAT), a permis d’une part de découvrir une sous-classe des
étoiles T Tauri, les WTTS, et d’autre part de mettre en évidence Iincroyable ac-
tivité que ces étoiles -autant les CTTS que les WT'TS- connaissent. En se basant
uniquement sur les exces IR et UV ou la largeur équivalente H,, les WT'TS qui ne
possédent pas ces propriétés avaient été manquées, lors des observations recherchant
de nouvelles candidates jeunes étoiles dans les nuages moléculaires'!. Il semblerait
que cette population soit en fait trés abondante comparée au nombre des CTTS,
’estimation du rapport du nombre entre les deux classes pourrait varier de 2 a 3
(voir méme 10 pour le Taureau (Montmerle et al. 1993)), en fonction des régions
de formation d’étoiles. Les observations X semblent donc constituer un bon critere
pour détecter de nouvelles TTS, comme le montre I’étude de Bouvier et Appenzeller
(1992), qui ont cherché (et trouvé) les contreparties optiques de sources X dans Rho
Ophiucus détectées par EINSTEIN.

Cet ensemble de données permet de définir les caractéristiques du rayonnement
X de ces étoiles et de les comparer au Soleil ou aux autres étoiles actives telles
les RSCVn. La luminosité X est de l'ordre de 10%%° & 10%! erg/s, plus de mille
fois la luminosité X des éruptions solaires (Lyf (X) = 10%" — 10%® erg/s). Un fait

marquant est ’extréme variabilité de type érupti?sur des échelles de temps de 'ordre

11. De ce fait, les catalogues des jeunes étoiles Herbig et Rao (1972) et de Cohen et Kuhi (1979)
antérieurs aux observations X ne comportent que les étoiles T Tauri classiques au contraire de celui
de Herbig et Bell (1988)
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de plusieurs minutes a quelques heures pour les temps de montée et de plusieurs
heures pour la redescente, magnifiant d'un facteur 2 a 20 la luminosité X observée
(Feigelson et Decampli 1981, Montmerle et al. 1983; Walter et Kuhi 1984); propriétés
comparables aux événements se produisant dans les systemes RSCVn (Agrawal et
al 1986).

La forte variabilité du rayonnement X observé, la encore, renforce I’hypothese
d’une activité magnétique de type solaire mais considérablement plus forte (voir
figure 1.2).

Fi1G. 1.2 - Schémas comparatifs entre le Soleil (dge : 4,5 milliards d’années) aujour-
d’hui (& gauche) et une €toile a faibles raies d’émission (age < 10 millions d’années
) comme a di ['étre le Soleil dans son enfance (a droite). Les régions actives, plages,
filaments, boucles magnétiques, trous coronauz et le tauz de roattaion sont indiqués.
Les régions ombrées correspondent auz taches froides (Extrait de Feigelson et al.
1993).

Trois mécanismes peuvent produire un rayonnement X: ’émission thermique
(Bremsstrahlung) d'un plasma de faible densité et de forte température (rayonne-
ment de type coronal) ou bien le rayonnement non-thermique de charges relativistes

accélérées par un champ magnétique, ou bien encore 'effet Compton des électrons
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sur les photons du champ de rayonnement (Voir la revue Montmerle et al. 1990).
Alors que les deux derniers sont responsables des émissions X observées dans certains
noyaux actifs de galaxies, le spectre d’émission X des PMS est compatible avec le
premier mécanisme. Des modeles, en ordre de grandeur, appliqués aux éveénements
éruptifs précédemment cités permettent de déterminer la taille et la température des
régions responsables de I’émission X. Il s’agirait donc essentiellement d’un rayonne-
ment issu d’un plasma chauffé jusqu’d 107 K, confiné dans une boucle magnétique
de 1 a 2 rayons stellaires ce qui donne un champ magnétique a la base de la boucle
de Pordre de 1000 Gauss. Ces valeurs dépendent tres fortement de la densité élec-
tronique (valeur adoptée n.~ ~ 10’ cm™) qui est un parametre libre et elles sont

simplements indicatives.

Jusqu’a maintenant, il était trouvé que globalement les rayonnements X des deux
classes de T Tauri (WTTS et CTTS) ne sont pas significativement différents. Seuls
Neuhauser et al. (1994) trouvent une différence des propriétés du rayonnement X
émis par les WTTS et CTTS (Les WTTS seraient plus lumineuses en X (Log Lx
(WTTS)~ 30.10 £ 0.03) et Log Lx(CTTS)~ 29,51 £ 0.02; taux de détection des
WTTS 65%, pour les CTTS 15%; les CTTS émettraient davantage dans les X de
plus hautes énergies (2keV). Pour Neuhauser et al., les CTTS émettraient intrin-
seéquement moins de rayonnement X et ’environnement circumstellaire plus dense
autour des CTTS absorberait en partie le rayonnement X de plus basse énergie, ce
qui leur attribuerait un spectre plus dur en X. Ces mémes auteurs confirment la
corrélation entre le flux X et la période de rotation trouvé par Bouvier (1990), qui
avait associé ce fait a lefficacité de la dynamo a produire du champ magnétique
pour chauffer la couronne lorsque le taux de rotation augmente. Comme les WT'TS
tournent plus vite en moyenne que les CTTS (Rydgren et al. 1984, Bouvier et al.
1993a), il parait assez naturel d’obtenir ce type de corrélations. Cette méme corré-
lation fut trouvée pour les étoiles de type spectral tardif alors que pour les étoiles
plus chaudes elle disparait (Pallavicini et al., 1981). Sur les RSCVn et les autres
étoiles de type spectral G le flux des X mous émis par la couronne est corrélé d’une
part a la vitesse angulaire de rotation et d’autre part a la luminosité bolométrique ;
le type de corrélation change selon trois grandes catégories de périodes de rotation
ce qui suggere des modes de fonctionnement de la dynamo différents (Walter 1981;
Walter et Bowyer 1981, Walter 1982).
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Rayonnement radio non-thermique

Les observations menés a 'aide du VLA permettent de mettre en évidence les
propriétés radio centrimétrique de ces étoiles (Bieging et al. 1984; André et al 1987;
Stine et al. 1988, Bieging et Cohen 1989; O’Neal et al. 1990). Les CTTS ne sont
pas des émetteurs radio puissants contrairement a ce que l'on pouvait s’attendre en

”12 observé dans le spectre pho-

interprétant ’excés du continu UV et le “veiling
tosphérique par la présence d’une enveloppe ionisée étendue optiquement mince.
L’hypothese d’une enveloppe ionisée n’est donc clairement pas la bonne. Cependant
la détection de rayonnement radio sur quelques sources et surtout 1’observation de
sursauts radio sur des échelles de temps courte notamment sur DoAr 21 (Feigelson
et Montmerle 1985) et sur V410 Tau (Cohen et Bieging 1986), réclament quelque
attention.

Deux origines sont en effet possibles pour expliquer le rayonnement radio centri-
métrique; elles sont d’ailleurs probablement simultanément présentes pour certaines.
La premiere origine pourrait étre la présence d’un vent ionisé de faible densité élec-
tronique et de température chromosphérique (10*K); la seconde fait appel aux spi-
rales que décrivent des électrons piégés dans les structures magnétiques responsables
du rayonnement gyrosynchrotron. Le seul argument qui permet de discriminer entre
les deux mécanismes est la variabilité a des petites échelles qui peut plus facile-
ment provenir du rayonnement non-thermique. On peut distinguer une composante
du continu radio quiescent possédant une luminosité 101¢ & 10'7 erg/s, plus des
éventuels sursauts un ordre de grandeur plus lumineux, durant quelques heures a
quelques jours (Feigelson et Montmerle 1985; Stine et al. 1988). La modélisation, en
admettant ’hypothese d’un rayonnement non thermique, des régions responsables
de cette émission mene a des résultats similaires a ceux obtenus sur les sursauts X
des TTS (André 1987): présence de boucles magnétiques de grande envergure (1 a 2
rayons stellaires pour le rayonnement variable et des boucles plus ramassées pour le
rayonnement radio quiescent) (cf schéma 1.3). Cette hypothese est confirmée par les
observations récentes réalisées par André et al. (1992), qui établissent sans ambiguité
I’existence d’un rayonnement radio non-thermique pour quelques sources WTTS du

nuage Rho Ophiucus; la température de brillance équivalente du rayonnement est

12. 11 n’existe pas & ma connaissance de mot frangais équivalent. Les raies d’absorption de la
plupart des CTTS sont moins profondes que celles qui sont issues de photosphére de méme tempé-
rature effective; des TTS extrémes peuvent méme posséder un spectre d’absorption quasi-continu.
L’hypotheése adoptée pour expliquer le phénomeéne de “veiling” propose qu’il existe une source sup-

plémentaire de rayonnement continu, ce qui “remplit” les raies.
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de T, > 8107K, bien trop forte pour étre attribuée & un vent ionisé.

YOUNG STELLAR OBJECTS
Weak wnd Strong wind Attenuared, or
|/ X \\II/;mx-rm
/TN SN Acrenien dis
“WEAK-UNE® TTS "CLASSICAL" T8

Chromespnere
RADIO-EMITTIING YOUNG EARLY-TYPE STAR @n

F1G. 1.3 - Schémas a l’échelle des structures magnétiques des étoiles T Tauri dé-

duites des propriétés radio centimétriques et du rayonnement X (extrait de Mont-
merle et al. 19983)

Mesures directes de champs magnétiques des TTS

Les détections de champs magnétiques directement dans les raies des étoiles T
Tauri a 'aide de techniques spectropolarimétriques quand elles ont été effectuées
n'ont été confirmées; ce qui signifie qu’elles n’ont été que marginales (Brown et
Landstreet 1981; Johnstone et Penston 1986 1987). Cette technique n’a acces qua
la composante algébrique (longitudinale) du champ, ces non-détections pourraient
s’expliquer si la surface était couverte par des structures en patchwork de type
dipolaire, ce qui fait que les polarités s’annulent. Récemment, Basri et al. (1992) ont
appliqué la seconde technique décrite dans le premier chapitre, & deux WTTS (TAP
35 TAP 10) en comparant les largeurs équivalentes des raies possédant des facteurs
-de Landé différents. Ils rapportent une détection magnétique pour la premiere telle
que Bf <1500 G, ou B est la valeur du champ magnétique et f la fraction couverte
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par les structures magnétiques, et une non-détection pour la seconde, ce qui donne
une limite supérieure de Bf < 700 G.

1.4 Conclusions

1.4.1 Importance de la cartographie des étoiles jeunes

Nous nous interessons donc dans ce travail uniquement aux étoiles pré-séquence
principale, qui & la différence des étoiles évoquées précédemment (RSCVn, Ap, FK
Comae) présentent l'inconvénient d’étre peu brillantes vues de la Terre. Elles font
cependant partie des étoiles les plus magnétiques (voir chapitre 1.3.5) et il est crucial
de comprendre le r6le du champ magnétique dans leur évolution pour (peut-étre)
comprendre ’évolution du champ magnétique dans les étoiles de type solaire. L’ob-
servation de larges variations photométriques périodiques était un indice encoura-
geant pour tenter de cartographier la brillance de ces étoiles, par la technique d’ima-
gerie Doppler. Pour réunir le plus de chances de notre c6té, nous avons considéré
les rotateurs rapides (vsini ~ 70km/s, 80km/s) qui ne sont pourtant pas représen-
tatifs de la majorité de ces étoiles qui tournent entre 10km/s et 50km/s (Bouvier,
1991). L’objet de ce travail était donc de voir si une telle étude était réalisable pour
les étoiles T Tauri, a l’aide d’un modele simple de paramétrisation des taches. Il
présente un caractére “a contre courant” de la modélisation actuelle de I'imagerie
Doppler en ce sens qu’il limite au minimum le nombre de parametres libres, alors
que pour la plupart des techniques d’inversion utilisées, le nombre de parametres
libres est au-dela de ce qu’il est possible de contraindre a 1’aide des données, et il
est alors nécessaire d’introduire une contrainte supplémentaire qui sanctionne les

parametres libres introduit artificiellement.

1.4.2 Introduction aux chapitres suivants

Le prochain chapitre est donc consacré a la description de la technique d’ima-
gerie Doppler -principe, contraintes sur le maillage de la surface en fonction de la
résolution et couverture de phase- Il explicite également le type de déformations
qu’une tache froide engendre dans les raies photosphériques et pose des limites in-
férieures sur le rapport signal sur bruit nécessaire pour la détecter en fonction de
son contraste en température avec la photosphere propre et de sa surface. Dans le

troisiéme chapitre nous décrirons le modele paramétrique que nous avons développé.
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Apres la présentation de notre méthode, des tests et améliorations, nous applique-
rons ce modele a deux étoiles T Tauri a faibles raies d’émission. Cela nous permettra
de présenter les premieres caractéristiques de cette sous-classe des étoiles T Tauri
et de tirer les premieres conclusions sur les propriétés des taches imagées sur deux
d’entre elles.

Et bien sir & la toute fin nous concluerons en envisageant les perspectives ob-
servationnelles et de modélisations que cette étude dégage pour toute cette classe

d’étoiles.
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Chapitre 2

Imagerie Doppler

A D'exception du Soleil, pour obtenir des informations locales sur la cartographie
en brillance (ou distribution d’abondances) de la surface des étoiles, il faut faire appel
a des techniques d’imagerie indirecte, puisque la résolution angulaire dont on dispose
ne permet pas de résoudre le disque stellaire, les observations des étoiles lointaines

(photométrie, raies spectrales) sont donc globalement intégrées sur le disque stellaire.

La présence d’une modulation périodique dans la courbe de lumiére d’une étoile
isolée, peut signer le passage sur la ligne de visée de structures photosphériques,
dont la température effective differe significativement de celle de la photosphere
normale. Cette modulation permet en outre de déterminer la période de rotation
de I’étoile, soit aussi sa vitesse de rotation en connaissant le rayon stellaire. La
mesure de I’élargissement des raies, en contraignant la vitesse maximale projetée
du disque stellaire, permet alors d’obtenir ’angle d’inclinaison de ’axe de rotation
de I’étoile sur I’axe de visée. De plus, I’analyse différentielle au cours de la rotation
des flux dans les différentes bandes photométriques permet d’en déduire s’il s’agit
de structures plus chaudes ou plus froides que la photosphére normale avoisinante
et d’en estimer quantitativement leur température de surface ainsi que leur surface
relative (facteur de couverture) moyennant une hypothése a priori sur le nombre de

taches (voir section 1.3.5).

Pour des étoiles en rotation rapide, une analyse spectrale permet de raffiner les
informations de la cartographie stellaire obtenue & 1’aide de ’analyse photométrique.
Du fait de la rotation stellaire, les atomes de la surface sont animés par rapport &
I'observateur d’une vitesse qui produit un décalage en longueur d’onde (observé dans
le repere de I'observateur : effet Doppler), des photons qu’ils absorbent et émettent.

La loi de vitesse de la surface stellaire étant continue, il en résulte un élargissement
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global des raies spectrales intégrées sur le disque stellaire. Cependant, 'utilisation
de spectrographes permet de décomposer le flux dans la raie en autant de contribu-
tions élémentaires qu’il existe de canaux de vitesse résolus. Ce nombre de canaux
sera bien sir d’autant plus important que la vitesse de rotation maximale proje-
tée est grande et que les performances de 'instrument sont meilleures (résolution
instrumentale).

Par comparaison avec les données photométriques, les raies photosphériques pré-
sentent donc 1’avantage de donner une information locale sur le flux émis par des
régions du disque stellaire d’égale vitesse projetée. Une analyse différentielle du flux
émis par deux régions adjacentes, du point de vue de leurs vitesses projetées, permet
de déceler des variations abruptes de leur flux respectif, comme c’est le cas lorsque
la température effective des deux régions differe. Le suivi des déformations des raies
4 une phase rotationnelle ultérieure permet alors de raffiner la localisation sur la
surface de la région perturbatrice. L’analyse spectrale, par rapport a une analyse
photométrique, contraint donc davantage la cartographie de la surface stellaire. Il est
ainsi théoriquement possible de retrouver la distribution de taches photosphériques,
sur des étoiles autres que le Soleil, a partir de cette technique.

Cependant, outre la difficulté de traiter correctement le probleme géométrique
de “déprojection” !, la qualité des données et les qualifications instrumentales limi-
tent tres séverement les capacités d’imagerie de la surface des étoiles (voir chapitre
suivant). Ce sont d’ailleurs ces contraintes qui rendent le probleme non directement
inversible.

Mais nous allons dans un premier temps décrire plus précisément les éléments
de géométrie qui permettent de cerner plus en détail le principe de I’analyse spec-

troscopique Doppler.

2.1 Principe de I'Imagerie Doppler

2.1.1 Relation raie spectrale - disque stellaire

On définit O comme le centre de 1’étoile, Oz ’axe pointant vers I’observateur,
(Oz'y'z’) les axes dans le repere de I’étoile et on adopte comme convention que
I’axe de rotation (Oz') est incliné dans le plan (Ozz) d’un angle 7 par rapport a

la ligne de visée. Dans le repére de ’étoile (resp. de ’observateur) les coordonnées

1.i.e. détermination des cellules élémentaires de la grille de la surface stellaire fixée par 1’en-

semble des données
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sphériques d'un point M & la surface sont @ (resp. ) pour la colatitude et ¢ (resp.
~) pour la longitude (voir fig. (2.1). On note M(X,Y,Z) les coordonnées cartésiennes
de M dans le repere 1ié a I’observateur et M(x,y,x) les coordonnées cartésiennes du
méme point normalisées au rayon stellaire, et de méme dans le repere de Iétoile (ie
M(X,Y’,Z’) et M(x’y’z’)). La vitesse projetée sur la ligne de visée vy,,; d’un point
M de la surface de 1’étoile correspond a la projection sur ’axe Oz de la vitesse de

rotation du point, soit:

Vers I’observateur

Ay y

Disque stellaire

Profil de Raie

AA A

FIG. 2.1 - A droite: systémes de coordonnées utilisées. A gauche : correspondance
spatiale d’une tache sur l'étoile projetée sur le plan du ciel et la déformation engen-

drée dans le profil d’une rate.

Uproj = Uz (1 A OM) (2.1)
Soit en développant pour un vecteur Q(x: Yy, z) quelconque,
Vproj = Y [sin Qe — cosifly] — X Qe (2.2)

ott g1, Qyr, Qs sont les coordonnées dans le repere de P'étoile du vecteur angulaire
de rotation local. Pour un axe de rotation fixe, le vecteur angulaire de rotation est

strictement parallele a (Oz’) et on a:
Vproj = Y sint Ry (2.3)

Les courbes d’isovitesses projetées correspondent a ’ensemble des points qui vérifient

yQ, = cste. S’il existe une loi de rotation différentielle qui entraine une dépendance
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de la vitesse avec la latitude du point, par exemple:

QN = Qo [1 — €sinb], (2.4)

alors la vitesse projetée est
Vproj = Urotsiniy(l — esin @) (2.5)
ol Vot = otRs est la vitesse de rotation stellaire maximale équatoriale, et y
(ie Y/R. = y = sinfsin¢) est la composante normalisée au rayon stellaire du

point M selon 'axe Oy et sinf est la projection normalisée de la coordonnée ra-
diale de OM dans le plan (O2'y) perpendiculaire & 1’axe de rotation (avec sinf =
\/(cos iz —siniz)? + y? = /2’2 + y?). Les points sur la surface stellaire de méme

vitesse vpo; vérifient donc

O
1- 0siz — siniz)? + y?) = —F—— 2.6

y(1 = ey/(cosiz —siniz)? + ) = ~=Fo (2.6)

Nous adoptons dorénavant ’hypothése de rotation rigide pour P’étoile (¢ = 0),

la norme du vecteur angulaire de rotation ||ﬁ|| est constante (ie Q7 = Qo = cste)
et donc indépendante des coordonnées de la position du point sur la surface. On

obtient alors la simple relation suivante pour la vitesse projetée
Vproj = AV = Urot SINTY = Vyor SiNE Sin 6 sin ¢ = vy sine sin 3 sin (2.7)

Ainsi la vitesse projetée d’un point, dans le cas d’une rotation rigide, ne dépend que
de sa seule coordonnée y; cette derniére fixe donc également le décalage doppler AA,
que subit un photon de longueur d’onde intrinséque Ag émis en un point M(x,y,z)
suivant la relation Doppler (ie Av/ec= AX/A):

AN =) —dg = N2 2Bt (2.8)

c

Dans le repere de l'observateur, tous les photons de longueur d’onde Ay émis
par des points d’égal y subiront, quelque soient leurs positions sur la surface stel-
laire, le méme décalage Doppler; tous ces points sont pour une seule observation
indiscernables.

L’hypothése de rotation rigide nous permet donc d’établir une correspondance
univoque entre les vitesses et 1’axe Oy; autrement dit la décomposition des raies en
canaux de vitesse correspond aussi a une découpe du disque stellaire dans le plan

(Ozy) selon des droites a y constant. Les surfaces de constante isovitesse projetée,
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pour une phase rotationnelle donnée, correspondent donc aux régions de la surface
stellaire délimitées successivement par deux plans perpendiculaires a 1’axe Oy (dis-
tants de Ay). Dans le plan Oxz du repére de 'observateur (également dans le plan
Ox’z’ du repere de ’étoile), ces surfaces sont ainsi différenciées les unes des autres
par des cercles concentriques de rayon /1 — j2Ayr, ou —n < j < n.

2.1.2 Résolution axiale versus résolution intrumentale

La résolution instrumentale R mesure la capacité du spectrographe utilisé a
disperser la lumiere. Elle détermine ainsi I’échantillonnage en longueur d’onde A

du rayonnement analysé a ’aide de l'instrument:

A

= — 2.
R 0 (2.9)
Soit encore ’échantillonnage en vitesse:
c
Av=— 2.1
v=2 (210)

La résolution instrumentale fixe ainsi la résolution axiale le long de (Oy) dans
le plan du disque stellaire, en reportant I’équation 2.7 dans la relation ci-dessus, on

obtient:
c _ 029 30000 50km/s

Ru,or sin g T R veesing

Ay[ =

(2.11)

Le nombre de cellules élémentaires le long du demi-axe Oy positif est donc:

n=FE (3)—-*—’5353@ (2.12)

c

ou E(z) est la partie entiere de x. Avec la normalisation utilisée ci-dessus, on obtient

10 éléments résolus pour le diametre de 1’étoile, le long de ’axe doppler.

2.1.3 Résolution effective

Dans ce que nous venons de décrire, nous avons implicitement supposé que la
résolution instrumentale était la seule limitation pour définir la résolution spatiale
associée (voir eq. 2.11). Or, si la largeur & mi-hauteur des raies locales (ie A,
excéde 1’élément de résolution en longueur d’onde (ie AX; = RAo), la précédente
correspondance entre I’échantillonnage de I’axe (Oy) et I’échantillonnage en longueur
d’onde du a l'instrument devient obsolete. En effet, si AX, > Ay, le recouvrement

du flux local émis dans des régions adjacentes (du point de vue de leurs vitesses
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projetées) ne permet plus discerner leurs contributions élémentaires dans la raie

globale. Dans ce cas, il est nécessaire de définir une résolution effective comme:

A,
Ry = "

ce qui permet de réetablir la correspondance longueur d’onde axe spatial Oy par:

(2.13)

c

Ay = s (2.14)
Cette résolution effective dépend a la fois de la longueur d’onde considérée et de
la largeur équivalente des raies. Plus les raies seront optiquement épaisses, voire
saturées, et plus la résolution spectrale risque d’étre dégradée. En pratique utiliser
des raies photosphériques optiquement épaisses est donc a priori déconseillé pour
imager la surface stellaire, puisqu’elles dégradent la résolution instrumentale. En
premiére approximation, la largeur du profil des raies saturées est de ’ordre de la
largeur équivalente®. Cela procure une estimation des largeurs équivalentes a utiliser

pour ne pas réduire la résolution instrumentale:
Ao Xo 30000
<—==0,2—— ——
=R 7760004 R

Donc, plus la longueur d’onde est courte et la résolution instrumentale meilleure et

(2.15)

plus la largeur équivalente des raies utilisées pour la reconstruction doit étre faible.
Cependant, pour des rotateurs rapides il n’est pas possible de choisir des raies de
trop faible largeur équivalente ; comme la largeur équivalente est conservée lors de
I’élargissement par rotation, pour une plus grande vitesse de rotation la raie “s’étale”
sur un plus large domaine de longeur d’onde, ce qui assure un plus grand nombre
d’éléments résolus, mais en contrepartie la profondeur de raie diminue; cela revient
a travailler avec un signal a bruit effectif plus faible; on diminue donc les chances
d’accéder aux déformations dans le profil de raie. Pour les rotateurs rapides, il faut
donc trouver un compromis pour le choix des raies (et leurs largeurs équivalentes
associées) qui garantisse la détection des déformations dues aux taches dans le profil
(voir la section 2.4) et évite de dégrader la résolution instrumentale.

D’autre part, la résolution spatiale finale dépend aussi de l'isolement dans le
spectre de la raie utilisée pour la reconstruction d’image. Pour un mélange de

raies (blend) proches les unes des autres®, alors le profil local assimilé prend place

2. Voir annexe B pour une analyse un peu plus quantitative de la résolution spectrale effective

et de la largeur équivalente des raies
3. ie les séparations entre longueurs d’onde centrales sont inférieures a un élément de résolution

instrumentale
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sur plusieurs éléments de résolution instrumentale, ce qui nous ramene au méme
probleme précédent, lorsqu’il s’agissait de raies de forte largeur équivalente. Par
contre, lorsqu’il s’agit de mélange de raies dont la séparation excede au moins un
élément de résolution instrumentale, alors il suffit de correctement modéliser le profil
local assimilé pour 'utiliser dans le programme de reconstruction. Le mélange des
raies, pour lequel une seule raie contribue significativement a la largeur équivalente,
ne biaise pas la reconstruction de I'image, et il est donc inutile d’en tenir compte
explicitement. Le choix des raies jouent donc un réle important pour conserver une

résolution axiale optimale.

2.1.4 Résoudre I’ambiguité des isovitesses projetées: prin-
cipe

Nous avons dit dans 'introduction de ce chapitre que le suivi dans les profils des
déformations en fonction du temps permettait de contraindre la position sur le disque
stellaire de 'inhomogénéité responsable. Soit v1 (observée au temps t=0) et v2 (a
une phase rotationnelle ultérieure) les vitesses centrales d’'une méme déformation
dans deux raies observées 3 At d’intervalle; I’étoile a donc tourné entre les deux
observations de A¢ = ,,;At (voir figure 2.2). Nous avons vu que pour chacune des

observations on peut écrire:

vl = v,y sint sinf sin ¢

V2 = Up sini sinf sin(¢ + Ag)

Ce qui permet en principe de contraindre la position de I’inhomogénéité sur le

disque a la phase 0:

v2/vl — cos A¢
sin A¢
vl

Vpot SINT SIN @

¢ = Arctg{
0 = Arcsin

Ce raisonnement est plutot a vertu démonstrative, plutoét que réellement utili-
sable dans un programme de reconstruction. Cela demanderait en effet, de “pointer”
dans le profil les différentes vitesses centrales des déformations, ce qui laisserait beau-
coup de place a la subjectivité de 'opérateur (a moins d’automatiser le processus).

Outre le fait, qu’a ce stade de la lecture, nous n’avons pas encore analysé le type de
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t=0 At Plus tard

vi Vi

V2

Vi1

FIG. 2.2 - En haut, disque stellaire observé a deux phases rotationnelles différentes.
FEn bas, profils de raie associés & Uexistence, soit de la tache polaire (1), soit de la
tache équatoriale (2). A t=0, les deuz taches déforment la raie dans le méme canal
de vitesse v1=0; il n’est alors pas possible de discriminer laquelle deuz taches est
réllement présente sur le disque. Cette indétermination est levée lors de l’obtention
d’un spectre d une phase rotationnelle ultérieure (a t). Si la tache est polaire alors
le profil de raie observé doit étre identique au précédent (ie déformation présente
dans le méme canal de vitesse vI=0), alors pour la tache polaire, d cette phase
rotationnelle les déformations sont localisées dans Uaile de raie, au canal de vitesse

v2.

déformations (émission dans le profil ou absorption) qu’une tache froide engendre

dans le profil (voir section 2.4).

Cependant, les intersections des différentes surface d’iso-vitesses telles qu’elles
sont obtenues lors des observations réalisées a plusieurs phases rotationnelles, nous
permette de construire rigoureusement le maillage de 1’étoile, qui définit les sur-
faces des cellules dont les diverses températures (ou abondances) pourraient étre

contraintes par les données; c’est ce que nous allons voir dans la prochaine section.
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2.2 Maillage de la surface

2.2.1 Préliminaires

une rotation A¢  plus tard

Oy Oy

FiG. 2.3 - A gauche, pour une étoile dont l’aze de rotation est incliné de 45° sur laze
de visée, nous avons superposé en trait plein et surligné les limites des canauz de
méme isovitesse projetée firée par la résolution (5 éléments résolus sur le diamétre),
en trait plein continu plus léger le centre de ces surfaces. A droite, ces mémes surface
aprés une rotation de A® = 0.1 (i.e. Ad = 36°).

Pour obtenir un maillage de 1’étoile dont les surfaces sont dictées uniquement
par les données, il suffit de reporter sur la surface de I’étoile tous les contours d’iso-
vitesses tels qu’ils sont observés aux différentes phases rotationnelles disponibles.

Pour la phase 0, les surfaces sont délimitées par les deux courbes suivantes:

{M;(zk, yr,2k)}/ y=sinb singy = jAy
{M;41(z1,y,21)}) y=sindsing; =(7+1)Ay

Il faut donc suivre I’évolution différentielle de ces courbes d’isovitesse au cours
de la rotation. L’intersection des nouvelles surfaces d’isovitesses projetées avec celles
que ’on avait précédemment obtenues permet de distinguer les régions qui se répar-
tissent dans des canaux de vitesse différents au cours de la rotation. Ainsi les régions
équatoriales couvrent au cours de la rotation tout l'intervalle de vitesse et défilent
devant ’observateur plus vite. Les régions polaires (au pole tout le temps visible par
I’observateur) au contraire ont une vitesse projetée nulle et demeurent “immobiles”

(i.e. dans le méme canal de rotation) quelque soit la phase rotationnelle observée.
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Ainsi, d’une phase de rotation a ’autre on peut discriminer les régions qui se
répartissent dans les différents canaux de vitesse. (voir figures 2.3 et 2.4). Les in-
tersections entre toutes ces courbes définissent la trame de résolution spatiale a la
surface de ’étoile lorsque ’on considére ’ensemble des phases observées. Nous don-
nons un exemple dans les figures 2.6 et 2.7 pour une inclinaison de 45° de ’axe de
rotation de I’étoile sur la ligne de visée.

Pour localiser la tache plus précisément en latitude et longitude, il faut suivre
Pévolution différentielle des surfaces d’isovitesse au cours de la rotation. L’inter-
section des nouvelles surfaces d’isovitesses projetées avec celles que 'on avait pré-
cédemment obtenues permettent de distinguer les régions qui demeurent dans le
meéme canal de vitesse de celles qui défilent plus vite et sont donc passées dans les
canaux de vitesse voisins (voir figures 2.3 et 2.4). Les intersections entre toutes ces
surfaces définissent la trame de résolution spatiale a la surface de I’étoile lorsque I’on
considere 1’ensemble des phases observées. Nous donnons un exemple dans la figure
2.6, pour une étoile ayant un angle inclinaison de 45 ° pa rapport a la ligne de visée.

Dans une représentation plate carrée de la surface stellaire, pour laquelle les
longitudes sont portées en absisses et les colatitudes en ordonnées, les surfaces d’iso-
vitesse sont représentés dans la figure 2.5. La courbe qui délimite la surface stellaire

visible par I’observateur a la phase ® = 0.0 est telle que:

— Arcos tan ¢ cos(¢)
=4 (\/1 - (tanicos(¢))2) (2.16)

A cette résolution, toutes les régions situées a des latitudes supérieures a [78|°, de-

meurent immobiles, et ne contribuent au flux dans les raies que dans ’élément de
résolution central. Au contraire pour les régions équatoriales, leurs vitesses en valeur
algébrique varie de 200%, et traversent tous les éléments de résolution disponibles.
(’est précisément, cette information qui est véhiculée dans les spectres relevés au
cours du temps. La déformation dans le profil qu’induit une inhomogénéité photo-
sphérique, circule dans les différents canaux de vitesse qui lui sont possibles, ce qui
nous permet de “remonter” a la position.

La grille qu’il faudrait utiliser sur I’étoile en fonction des longitudes et latitudes
est loin d’étre réguliere, si on veut tenir compte de la résolution spatiale réelle dont
on dispose, telle qu’elle est fixée par les criteres de discernabilité en vitesse. Mais il
faut considérer de plus la discernabilité réelle fixée par la contribution de ces cellules
au flux total de la raie, qui dépend (pour une température donnée) uniquement de

leurs surfaces projetées sur le disque stellaire. La limite inférieure de la surface
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F1G. 2.4 - Méme figure que la précédente, en superposant les deux schémas. Nous
avons hachuré les surfaces qui sont apparues pour chaque phase dans le deuzieme
élement de résolution. La superposition de ces deux régions hachurées délimitent la
surface dont la vitesse projetée est demeurée dans le méme canal de vitesse, pour les

deux phases observées (dans ce schéma le sens de rotation est anti-trigonométrique).

projetée qu’il est possible de contraindre est donc fixée pour sa part au signal a
bruit disponible. Nous allons étudier ce point déterminant dans la section 2.4. Dans

la sous-section suivante
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PLAN DU CIEL REPRESENTATION PLATE CARREE
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FiG. 2.5 - Surface d’isovitesses projetées représentées telles qu’elles sont tragées
dans le plan du ciel (& gauche), et dans la représentation plate carrée (a droite).
La surface la plus claire représente un méme élément de résolution dans les deuz
représentations. La région moyennement grisée souligne les régions de ’étoile qui
ne sont pas visibles d cette phase, mais qui le seront 4 des phases rotationnelles
ultérieures. La surface la plus foncée couvre toutes les colatitudes qui demeurent

cachées a lobservateur quelque soit la phase rotationnelle observée.

2.2.2 Limitations intrinséques de ’imagerie Doppler

Cette sous-section a pour objectif d’évaluer la résolution spatiale en latitude
et longitude sur la surface stellaire en fonction de la résolution instrumentale et
de la couverture en phase, ce qui détermine ’ensemble des cellules discernables les
unes des autres du point de vue de leurs vitesses projetées. Dans les figures 2.16 et
2.17, nous dressons la carte des valeurs minimales du rapport signal sur nécessaires
pour discerner le flux de chacune des cellules lorsqu’elles ne rayonnent pas et que
la température photosphérique est de 6000K. Cette étude a pour intérét d’obtenir

d’ores et déja des résultats quantitatifs sur les limitations intrinseques de I’Imagerie
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FiG. 2.6 - A droite: contour d’isovitesses projetées observées a la phase 0.5. A

gauche, évolution de ces iso-vitesses au cours de la rotation pour 10 phases équidis-
tantes de 0.1.

Doppler.

Le probléme de reconstruction d’images est un probleme mal-posé, des lors que
parmi I’ensemble des parameétres libres du probleme (ici le flux associé aux cellules
élémentaires), certains jouent des réles équivalents ou bien ne sont pas contraints
par les données. Cela revient a traiter un probléme sous-déterminé, pour lequel plu-
sieurs solutions sont possibles. Ce cas de figure se présente nécessairement lorsque
I’étoile est découpée en cellules régulieres sans se préoccuper des limitations imposées
par les données bruitées et dicretes. Par exemple, pour une résolution instrumen-
tale donnée, il peut se produire que deux cellules voisines, sur une grille dont la
résolution théorique repose sur des bases arbitraires, aient des vitesses comprises
dans un méme intervalle de résolution en vitesse quelque soit la phase rotationnelle
observée. Elles ne sont donc jamais discernables I’'une de ’autre. Cependant, 1’at-
tribution d’un parametre libre, comme la température (ou I’abondance), a chacune
de ces deux cellules revient donc a ignorer leur indiscernabilité. Lors du processus
d’inversion (données -> image), il y aura donc une ambiguité pour la détermina-
tion de la température de chacune des deux cellules; Cette indétermination n’est
résolue qu’avec l'introduction d’une contrainte supplémentaire (dite technique de ré-
gularisation) qui réduit les degrés de liberté que I’on avait introduit arbitrairement
lors du découpage de la surface stellaire en cellules élémentaire, et agit comme un

censeur parmi I’ensemble des solutions possibles. Une régularisation souvent utilisée
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FiG. 2.7 - Schéma qui représente finalement la grille de résolution que I'on obtient
dans la représentation plate carrée, en disposant de 9 éléments de résolution au total
selon un diamétre de Uétoile, et pour 10 phases équidistantes. Toutes les surfaces
délimitées par les intersections des différentes “isovitesses” signifient formellement
qu’au moins une fois au cours de la rotation elles participent a des canauz de vitesse

différents. La grille adéquate est donc loin d’étre réguliére dans cette représentation.

est la technique de maximum d’entropie; elle sélectionne la solution qui minimise
Pécart des températures des cellules individuelles a la température effective de la
photospheére propre (minimisation de l'information contenue dans I'image). La régu-
larisation de Tikhonov, pour sa part, tend & minimiser le gradient de température
entre cellules adjacentes.

En se tablant sur une découpe de la surface définie par des cellules discernables
en vitesse, il ne serait pas nécessaire de faire appel a une contrainte additionnelle;
le probleme devient un probléme bien posé, dans lequel le nombre de parametres
libres est juste égal & ce qui peut étre contraint par les données.

Les techniques de régularisation apparaissent comme des méthodes puissantes, en
ce sens qu’elles manipulent avec aisance un trés grand nombre de parametres libres.

Mais il est crucial de se restreindre a ce qu’il est possible de réellement reconstruire,
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ce qui n’est pas le cas lorsque la grille utilisée pour fixer le nombre de parametres
libres (température des cellules), ne prend pas en compte les limitations intrinseques
des données.

Les possibilités de reconstruction sont limitées par trois contraintes: la résolution
spatiale, la couverture en phase et le signal a bruit.

Il est important d’autre part de choisir le bon systeme de coordonnées pour dé-

crire simplement la géométrie du probleme sur lequel se base toute ’analyse Doppler.

2.2.3 Principe de discernabilité en vitesse.

Comme il a été précédemment vu, chaque spectre nous donne des informations
intégrées le long des iso-vitesses radiales projetées disponibles; le nombre de ces
iso-vitesses dépend de la résolution instrumentale (voir chap. 2).

Ces courbes d’iso-vitesse, pour une phase donnée, correspondent a l’ensemble
des points de méme composante y. La discrimination de ces différents points n’est
possible que lorsque, pour au moins une phase rotationnelle ultérieure, leurs vitesses
radiales projetées (soient leurs nouvelles composantes selon 0y) sont distinctes d’au
moins un canal de résolution.

Comme aucune information n’est a prior:i disponible en deca de la résolution
instrumentale, ces courbes d’iso-vitesse sont en réalité des surfaces d’iso-vitesse,
dont la taille est fixée par la résolution intrumentale.

La figure 2.7 nous montre clairement les limites en latitudes qui discriminent les
régions qui participent au cours de la rotation dans les canaux de vitesses spéci-
fiques, en méme temps qu’elle nous montre la trame telle qu’elle est tragée par les
intersections des isovitesses. Cela nous montre aussi clairement que la géométrie de
ce probléme repose entierement sur la rotation et cela incite fortement a choisir un
repere lié a ’étoile et non a l'observateur pour la description de la grille a utiliser.
Ainsi si les régions équatoriales participent a tous les canaux de vitesse (au cours
de la rotation) les régions polaires demeurent confinées dans le méme élément de
résolution. Les limites de ces bandes en latitudes sont déterminées par la résolution

Intrumentale.

2.2.4 Cellules résolues définies par les données

Nous définissons dans le chapitre suivant les deux référentiels liés a 1’observateur

et a Pétoile ayant pour axe commun ['axe doppler Oy.
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i=90 i=45

Fic. 2.8 - Ewvolution au cours de la rotation, d’une courbe y=cste observée a une
phase rotationnelle donnée, pour différents angles d’inclinaison. Le cas i=( est
purement académique, puisque la vitesse projetée étant nulle, on ne peut appliquer

lanalyse doppler.

Le canevas qui définit la grille des cellules résolues sur ’étoile, repose en premier
lieu sur I’analyse, au cours de la rotation, de ’évolution de la courbe qui correspon-
dait & une isovitesse projetée pour une phase rotationnelle observée de 1’étoile. Les
points de cette isovitesse (méme y) ne se déforment pas au méme rythme puisque
les points situés & des latitudes élevées défilent moins vite que les points équatoriaux
(voir figure 2.8). Les points de cette courbe, pour la phase 0.0, alors tous confondus
se distinguent les uns des autres au cours de 'observation de phases ultérieures,
puisqu’ils occupent des canaux de résolution (selon Oy) différents.

L’axe de rotation (0z) introduit naturellement un axe privilégié dans la géométrie
du probléme. Avant d’aller plus avant, il est utile de rappeler ’expression de la vitesse
radiale en fonction des coordonnées sphériques (colatitude 6, longitude ¢) dans le

référentiel de 1’étoile:
Vrad

———— =y =sinfsin¢ (2.17)
Uyt SIN

oll y est normalisé par raport au rayon stellaire. La rotation dans ce référentiel agit
simplement dans l’expression ci-dessus (& une phase ultérieure, la vitesse radiale
projetée de ce point est v /v sint = y' = sin fsin(¢d+ A¢)), il est donc judicieux

de se placer dans ce référentiel pour déterminer les points discernables entre eux.
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L’inclinaison de I’axe de rotation sur ’axe de visée ne joue donc aucun role
discriminatoire sur les vitesses radiales projetées entre les hémispheres Sud et Nord
(pour les régions visibles par ’observateur) ; il n’y a donc aucun moyen pour échapper
a la symétrie miroir qui existe par rapport a ’équateur, si ce n’est tout de méme
par 'invisibilité des régions situées au pole Sud (défini par convenance comme le
pole invisible par ’observateur).Les régions qui restent inobservables sont définies
par les latitudes telles que ©® < —90 + ¢. Cependant, l'effet de ’assombrissement
centre-bord peut jouer un réle discriminatoire et lever dans une certaine mesure la
dégérescence. En effet, le contraste de température entre la tache et la photosphere
sera plus pronongé pour les régions situées au centre du disque stellaire, ce qui
engendre des signatures plus marquées dans le profil de raie.

On rappelle aussi que la résolution instrumentale R détermine la résolution spa-

tiale Ay selon ’axe doppler comme

c

Ay = ——— 2.1
y Rpot sin ¢ (2.18)
on a acces a N = 2n+1 éléments résolus sur ’axe Doppler Oy, avec n tel que
E(- (2.19)
n=FE-— .
Ay

On dispose pour chaque phase observée de la résolution suivante le long de ’axe
Doppler:
y=jAy (2.20)

avec j compris entre -n et n.

Résolution en latitudes

Chaque phase observée La rotation de I’axe Doppler Oy échantillonné permet de
“tracer” des cercles dans le plan Oyz, qui délimitent en fonction des colatitudes 6,

les régions sur la surface de 1’étoile distinctes les unes des autres en vitesse radiale:
sinf; =y = jdy,7 >0 (2.21)

Soit pour les latitudes résolues ©; :
0, = Arcos(—i—),j >0 (2.22)

On voit donc que pour une combinaison de vitesse équatoriale et d’angle d’incli-

naison qui conserve la vitesse maximale projetée, le nombre d’éléments résolus étant
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le méme, ce sont les mémes bandes en latitudes qui sont résolues. Cela explique
pourquoi (Vogt et al. 1987 et autres auteurs), dans leurs tests de reconstruction en
modifiant I’angle d’inclinaison ou la vitesse équatoriale, en conservant la valeur de
la vitesse projetée, le résultat final reconstruit était peu dépendant du changement
de ces parametres. Par contre, modifier la vitesse projetée maximale (ie vpet sini),
revient & modifier le nombre d’éléments résolus et conduit a des images reconstruites
substantiellement différentes.

Un échantillonnage régulier sur I’axe Doppler, revient a échantillonner réguliere-
ment une fonction trigonométrique, et donc forcément on aboutit & une discrétisation
non réguliére des angles. Plus précisément, les régions polaires seront mieux résolues
par rapport aux régions équatoriales. Le schéma 2.9 montre la correspondance entre
’échantillonnage sur ’axe Doppler et la résolution en latitude a laquelle on peut
prétendre. La demi-bande équatoriale maximale (pour un hémisphere) résolue par

les données est donc donnée par:

AO., = Arcos( n

— 1) ~ Arcos (1 - ———c-———> (2.23)

RVypos sin ¢ ‘

Cette relation permet alors de comprendre pourquoi les détails des régions équa-
toriales, du moins en latitude, sont mal résolus, et que souvent dans les reconstruc-
tions, les structures initiales sont moins contrastées en intensité et étalées en latitudes
(voir Vogt et al. 1987, Rice et al. 1989, Hatzes et al. 1989). On peut aussi noter que
’inclinaison de ’étoile n’exclue pas la symétrie miroir pour les régions visibles. Par
contre, le fait que des régions disparaissent & certaines phases rotationnelles leve en

partie cette dégénérescence.

Résolution en longitudes

Il est utile de se placer dans le plan perpendiculaire & l’axe de rotation pour

rechercher les points discernables entre eux. Pour cela il y a deux raisons:

1. On dispose d’une description compléte de la surface d’un hémisphere

2. La symétrie miroir par rapport & ’équateur des deux hémispheres est directe-

ment pris en compte dans cette description.

La discrimination maximale des cellules en longitudes est directement obtenue

en fonction de la discrimination en vitesse radiale telle que
sin 041 (sin gr41 — sin ¢x) = dy (2.24)

56



/|

LATITUDES (DEG)

A Ogg

5

=

T
e e i e et e — o — — 8 —|

EQUATEUR
1 ) . . . I . . . " I

0 05 1
DEMI-AXE DOPPLER SPATIAL

Fi1G. 2.9 - La correspondance établie sur laze doppler spatial (Oy), permet d’en
déduire les régions résolues en latitudes. En disposant de 5 éléments résolus selon

un rayon (voir eq. X.X), la demi-bande équatoriale au plus résolue est Ay, =~

36,87

Nous avons représenté dans la figure 2.10 le plan (Ozz) perpendiculaire & I'axe
de rotation. Les cercles en trait plein représentent les contours des régions résolues
en latitudes dont on a discuté les propriétés plus haut, les droites en trait pointillé
les iso-vitesses radiales projetées, perpendiculaires a 1’axe doppler (Oys,), telles
qu’elles sont observées a la phase ®¢. L’intersection de ’axe doppler avec les cercles

en latitudes (symboles ronds) sont les seuls points discernables en vitesse.

Agr(7) = Arcos (%) (+7), ez > k> 7 (2.25)
$(k) = &(j) + Arcos (%) (47, Tiae > k> j (2.26)

Nous pouvons ainsi tracer les cellules résolues sur 1’étoile (voir figures 2.11, 2.12,
2.13,2.14 et 2.15) et estimer le signal & bruit nécessaire (voir figures 2.16 et 2.17) &

Paide de I’équation 2.52, dont la quantité est estimée pour une température nulle
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n O ° 0, ° O3 ° 0,° O5 ° O ° 07 ° Og °
Rumes || (20,)° | (00,)° | (405)° | (404)° | (805)° | (484 | (207)° | (804)

1 0 (90)

2 | 0@60) | 60(30)

3 || 0e) |48 (23) | 71.(19)

4 || 0a1) | 41(19) | 60(16) | 76 (14)

5 || o7 | 37(16) | 53(13) | 66 (12) | 78 (12)

6 || 0(34) | 34(14) | 48(12) | 60 (11) | 71(9) | 80 (10)

7 |l 031) | 31(13) | 44(11) | 55(10) | 65(8) | 73(9) | 82(8)

s | oo [2002) | 410 |51(11) | 60(8) | 68(8) | 76(7) | 83(7)

TaB. 2.1 - Latitudes et largeurs de bandes résolues en fonction de la résolution
instrumentale disponible. Pour obtenir 8 éléments résolus sur un rayon stellaire,
il faut (par ezemple) que la vitesse mazimale de 48 km/s (i.€ Umaz = Vrorsini) et
une résolution de 50000 : soit des conditions assez privilégiées. La bande équatoriale
n’est pas résolue en-dessous de ~ 30°. De plus il faut tenir compte de la symétirie
miroir par rapport a [’équateur, ce qui fait une largeur de bande totale non résolue

en latitude de 60°, soit un tiers de [’hémisphére.

de tache (elle ne rayonne pas du tout) et ceci pour la raie de résonance du lithium

neutre et une photospheére de 4800K (largeur équivalente 0,3 A).

2.2.5 conclusions

Les estimations effectuées permettent de poser les premieres bases d’une recons-
truction dont la grille rendrait justice aux régions équatoriales par rapport aux
régions polaires, toujours favorisées dans le choix des grilles qui découpent régulie-
rement dans la représentation plate carrée l’espace en cellules de surface pojetée
identique, qu’elles soient situées au podles ou a ’équateur. Il est clair que cette ap-
proche est en fait plutot une ébauche, mais il me semble que dans la littérature, on
s’est peu penché sur le choix de la grille (et les effets de biais) qu’elle peut introduire
dans les images reconstruites; et que sans doute c’est une direction de recherche
peut étre intéressante pour jauger du moins le poids qu’elle peut avoir. On s’est plus
penché sur la discrimination en vitesse que sur la nécessité aussi de les discerner par
rapport au signal a bruit disponible. L’idée de base serait de construire une grille

qui prend en compte les contraintes des données.
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RESOLUTION SPATIALE DANS LE REFERENTIEL DE L’ETOILE

PROJECTION DANS LE PLAN EQUATORIAL

Z’ phase 0.0

FiG. 2.10 - L’aze de rotation est perpendiculaire au plan. Chaque phase observée
procure une information intégrée le long d’une iso-vitesse radiale (y constant) paral-
lele a laze (Oz2°). La discrimination de ces points se fait au cours de la rotation en
fonction de la résolution instrumentale, lorsque deux points de méme vitesse projetée
a la phase 0.0 possédent des vitesses ultérieures séparées au moins d’un élément de
résolution instrumentale. Les canauz de résolution instrumentale sont représentés
par les azes verticauzr comme ils sont vus & la phase 0.0. Discrimination en latitude :
la rotation délimite les bandes latitudinales par la “découpe” effectuée au cours de la
rotation dans le plan équatorial des éléments de résolution le long de l’aze doppler.
Pour paver ce plan en autant de points possédant des vitesses projetées différentes
(au moins une fois au cours de la rotation), il suffit de déterminer les points d l’in-
tersection des bandes de latitudes résolues et des azes d’iso-vitesses de la phase 0.0.

Cela fize ainsi les longitudes (voir texte).

2.3 Couverture de phases et temps de pose

Il est clair que 'obtention d’un spectre n’est pas instantané et plus le temps de
pose sera long et la période de rotation de I’étoile courte et plus on sera confronté

au probléme de la confusion en longitudes des structures. Pour délimiter les surfaces
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d’isovitesses a la surface stellaire, il faut étre sir qu’elles soient réellement isolées les
unes des autres. La valeur absolue du gradient de vitesse en fonction de la longitude

est maximale pour les régions équatoriales centrales. En effet, on a

v
9¢

maximum pour § = 7/2 (équateur) et ¢ = 0° ou .

= VUpnaz [sin 0 cos @], (2.27)

La probléme est donc plus crucial pour ces régions, et contribuent certainement
au probléme que rencontre I'imagerie doppler pour imager correctement les régions

équatoriales. Il suffit que pendant la pose I’étoile tourne de

A¢ = arcsin (’Rv(;w> (2.28)

pour que les régions équatoriales centrales recouvrent I’élément de résolution en
vitesse projetée adjacent. On peut raisonnablement admettre que la résolution ins-
trumentale est conservée des lors que les deux éléments se recouvrent a moitié dans
ces régions.

En notant 7,,; la période de rotation et ¢os le temps de pose ’étoile a tourné

d’un angle .
AP = o2 (2.29)
Trot
Ce qui donne un temps de pose maximal de:
Trot . &
tpose = An stn (Rvmaz> (230)

Comme il est souvent impossible de suivre en temps réel la rotation de ’étoile
(4 'exception de 1’étoile brillante AB Dor qui tourne ~ 12H, le temps d’une nuit
d’observation), il est nécessaire de disposer de plusieurs jours d’observations pour
obtenir une “visualisation” compléte de la surface stellaire. S’il s’écoule plusieurs
périodes de rotation durant le temps des observations, il nous faut alors supposer la
stabilité des structures sur ce laps de temps et il est nécessaire de recaler en longi-
tudes les spectres, par rapport a un méridien origine pour obtenir une description
de la surface complete. On définit la phase rotationnelle ® par la normalisation d’un
méridien de référence sur le domaine total de variation des longitudes. La phase zéro
est arbitraire ou fixée par la photométrie, généralement quand ’étoile est vue & son

minimum de lumiére au temps Tp. La phase rotationnelle au temps T est alors défini

@:T"T"—E<T_T°) (2.31)

nTrot nTrot

par
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ot T}, est la période de rotation stellaire, n le nombre de rotation, E(x) la partie
entiere de x et J, Jo les jours juliens d’observations; son intervalle de variation est
donc entre 0 et 1, et on a

Ag = 2rAD (2.32)

La couverture en phase optimale est donc obtenue lorsque 1’échantillonnage des
spectres est effectué tous les A® /2, AP étant défini par eq. 2.28. Cet échantillonnage
correspond & un ensemble d’observations, ou chaque surface d’isovitesse définie a la
phase 0.0 est centrée dans I’élément de résolution central (vitesse nulle). Le nombre

de phases Ny nécessaires est donc idéalement

2
Ny = B(—r—) (233)
sin (R’chma:n)
Ce qui correspond & un ensemble de données Np
Np = N, B(X0mas) (2.34)
c

Pour R = 30000 et v,,.,= 50 km/s et une période de rotation stellaire de 2 jours,
I’échantillonnage en phase optimal est de 0,07 (le temps de pose maximal est alors

de 1h45).

2.4 Déformations des raies en présence de taches

L’objectif de cette section est donc de reconnaitre, a travers une étude analytique,
le type de déformations discernables dans les raies photosphériques qu’engendrent
les inhomogénéités en température sur la surface stellaire, et de circonscrire les limi-
tations intrinseques dues a la qualité des données dans le probleme de la détection
de taches, indépendemment de toute méthode d’inversion. La qualité des données,
quantifiée par la mesure du rapport du signal sur Bruit (S/B) des raies photosphé-
riques observées, dépend de la magnitude dans le visible des étoiles, des télescopes et
instruments utilisés et du temps d’observation. Nous appliquerons quantitativement
et pour illustration les résultats de cette analyse sur les données des deux étoiles T

Tauri analysées a ’aide de 'imagerie doppler dans la section 3.3.

2.4.1 Analyse des déformations des raies dues a des taches

photosphériques froides
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Puisque la technique de 'Imagerie Doppler repose entierement sur les defor-
mations dans les raies spectrales, il est important de savoir le type d’assymétries
associées & la présence de taches pour différentes raies, ainsi que de pouvoir poser
des limites de reconnaissance en fonction des caractéristiques des taches telle que
taille, température, position, voire de déterminer les raies les plus judicieuses pour
cette analyse de reconnaissance de taches.

En notant P,()) le profil local d’absorption de la photosphere (P(A) =1-A(N),
avec A()), la profondeur de raie) normalisé au continu, on peut écrire l'intensité
dans la raie I,q;. émergeant au point M en fonction de I'intensité du continu eone

comime

Iraie(Ma >‘) = cont(M)P(’\) (235)

Le flux intégré sur le disque stellaire est la seule quantité a laquelle on a acces

EWMLM=/LLWMLMKWMM (2.36)

ol 3 est 'angle entre I’axe de visée et le rayon vecteur joignant le centre de ’étoile
au point M et sin fdw = sin B sin 0dfd¢ est angle solide infinitésimal projeté sur le
plan du ciel (voir pour la gémétrie et la définition des angles le chapitre suivant).
Le profil émis au point M est centré sur la longueur d’onde décalée par effet doppler

telle que
AN _ Vi

o«

olt Vis est la vitesse projetée le long de I’axe de visée. On a vu qu’elle s’exprimait

(2.37)

en fonction de la composante de M selon ’axe Oy.
En définissant un angle solide Q3 qui sous-tend une inhomogénéité photosphé-

rique, et Q; le reste de la photosphére, on peut décomposer le flux Fy ;. dans la raie

rate

émis par la photosphere tachée selon

WJWMN//rmMAmem+//,mMAMw&@)(m&

ou IX. (M, )) est 'intensité dans la raie émis par la tache et IF..(M,)) Vintensité

dans la raie émis par la photosphére propre, on peut réécrire ’expression précédente

comime

Fl . (M) = [ fqIB..(M,\)sinBR2dw + [ fq, I5:.(M, \)sinBR2dw
“foZ raze(M )\)SmﬂR2dw
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soit

F;CLZC(M? A) FfZZC(M A) + F7EZ;748(M7 A) (239)
avec
FE. (M, // P (M, \)sinBR2dw (2.40)
et,
Fr];ze = // raze If;ze(M7 A)) SznﬁRfdw (241)

Nous allons pour la suite de ce chapitre utilisé le résultat classique (Gray, 1976),
dans le cas oti la forme du profil intrinseque (ie P,(A) émis par la photospheére propre)
ne se modifie pas selon la position du point M, le flux dans la raie émis par une étoile
en rotation peut s’exprimer sous la forme d’une convolution du profil local avec la
fonction de rotation R()) (voir annexe A, egs. A.23 et A.24). On a donc:

FL (M) =R [ " B (A= DR,(I)dl = 7R [R, * P, (2.42)

Le méme résultat est applicable pour la contribution de la tache au flux dans une

raie, avec le profil intrinseque Ps(\) émis par la tache:

+o0

+00
FT. (M, ) :/_ PS(A~l)Rs(l—/\s)dl—/_oo Py(A— DR,(I = N)dl  (2.43)

ol A, est la longueur d’onde associée au centre de la tache, ayant pour composante
ys sur ’axe doppler (Oy) (ie raie résultante recentrée sur la longueur d’onde décalée

par effet doppler d’une quantité qui dépend de la vitesse projetée du centre de la

tache):
Vot SIN ¢

)‘s:/\O 1+ys

(2.44)

soit encore

Fr'z;ze(M'))‘): fﬂ-Rz[Rs*Ps*é(A’”)‘s)"Rs*Pp*J(/\_As)]
fﬂ-RZ[Rs*(S()‘—)\s)*(Ps"‘Pp)]

ou f est la surface de la tache normalisée a la surface du disque stellaire.
Le flux du rayonnement continu émis par une photosphére tachée se décompose

de la facon suivante:

Fl .= // IﬁntsmﬁRMw—{—// I ( Igmt(M,)\)) sinBR%dw (2.45)
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d’oli en négligeant ’assombrissement centre bord*

Flpni = 1 [ [ 0 BR2dw + (15, (MN) = I5,(M ) [ [ singR2d (2.46)

soit:

Flo = (1= )+ fI;) T R; (2.47)

ou f est la surface projetée de la tache.

Le profil de raie normalisé au continu d’une photosphére “propre” M,()) est
donc simplement obtenue par la convolution du profil de rotation R,(A) avec le
profil local d’absorption de la photosphere P, (P(A) =1 — A(})) (voir egs. 2.42 et
2.47 et annexe A, eq. A.27)

M,=R,* P, (2.48)

En présence d’une inhomogénéité, la raie totale normalisée au flux moyen (soit (1 —

f+ f;i—;)szz'p) s’écrit (voir 2.39,2.42, 2.45, et 2.47 )
M, = | M, + R, +6() — X\ f(=P, — P,)| /C (2.49)
p

on C=1—-f+ fz—P, f la surface projetée de la tache émettant le continu i, et 7,
I’intensité émis par la photosphére propre, et R, profil de rotation de la tache sur le
disque stellaire, A, et A\, (voir figure 2.18); si la tache est circulaire, le profil R, de
la tache est donné par le profil de rotation défini par (A.23), en remplagant v, sin
par Av, = c%

L’expression ci-dessus peut étre exprimée en fonction des profondeurs locales de

A Loy« (Ap()\) - EAS(A)> (2.50)

ou dans l’expression de droite, le premier terme est le continu une fois normalise,
le second correspond au profil de rotation stellaire (en absorption) dilaté (pour une
tache froide, le continu est plus petit) par rapport a celui de la photosphere propre,
et le dernier terme introduit les déformations et assymétries locales dues a la forme
spécifiques des profils dans et hors la tache. Le premier effet dans les raies spectrales

de la présence d'une tache photosphérique est donc di au continu seul qui tend a

4.71] est & noter que les approximations efectuées ne sont appliquées que dans ce chapitre et que

la raie calculée par le programme de reconstruction ne fait aucune hypothése de ce type

64



creuser globalement les profils d’absorption sans les déformer, le profil d’absorption
de la photosphére propre sera donc généralement située au-dessus de la raie “tachée”
ce qui est tres utile a savoir pour la reconstruction d’image. Le second effet introduit
les émissions et/ou absorptions locales dans la raie, ce qui est utile & savoir pour
utiliser correctement notre programme d’inversion puisqu’initialement il utilise une

information a priori sur ’emplacement des taches.

2.4.2 Déformations locales
Détectabilité en fonction du rapport du signal sur bruit (S/B)

On s’intéresse maintenant a la “discernabilité” des déformations engendrées lo-
calement dans le profil puisque c’est le seul effet assymétrique qui permet de loca-
liser les taches, 'autre effet s’appliquant indifféremment de la position de la tache,
uniformément sur ’ensemble du profil ; on rappelle ’expression du profil des défor-

mations locales

§D(A) = Ry(A — \,) * % (A,,(/\) . Z—:As(/\)) (2.51)

Les conditions de détectabilité des taches sont essentiellement fixées par la quan-
tité de flux local qui fait dévier localement la raie d’un profil purement de rotation.
La quantité moyenne de flux local due a la tache est obtenue par I'intégration des
déformations locales sur le domaine de longueurs d’onde couvert par la tache di-
visée par l'extension de la tache en longueur d’onde; cette quantité correspond a

Pestimation du signal sur un point du profil du a la tache.

—_i wy, [ 1sws
5D_C'A)\s i w, 1 (2.52)

Le signe de 6D indique s'il s’agit d’une absorption locale (i.e. 3D > 0) ou bien
d’une émission (i.e. §D < 0).

Plus la largeur équivalente de la photosphere est grande et plus la déviation
moyenne d’un point dans le profil sera détectable. Cependant, pour conserver la
résolution instrumentale, il faut éviter que le profil photosphérique couvre plusieurs
éléments de résolution (voir annexe C). La valeur limite de la largeur équivalente de
la raie considérée doit étre de 'ordre de la largeur de I’élement résolu transposé en
longueur d’onde. La détection d’une tache dépend tres fortement de sa température

et plus précisément de la raie choisie pour I’étudier puisque si le rapport des conti-
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nus est exactement compensé par le rapport des largeurs équivalentes on est dans
P’incapacité de détecter quoi que ce soit.
Le critere de détection usuel impose qu’au minimum é D soit au moins égal a 3

o, ol op est la déviation standard du signal par rapport a la moyenne.
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Pour un élément de résolution
On cherche 3 estimer la qualité des données requises pour que l'influence d’une tache
occupant un élément de résolution dont la taille est fixée par la résolution instru-
mentale (eq.2.5) soit détectable isolément des autres cellules voisines. En appliquant
3.14, & cet élément et en notant d’une part que I’extension en longueur d’onde de
cette cellule est A\, = A/R, et d’autre part que la surface projetée couverte par

celle-ci est :

¢ \? 30000\2 [ 50km /s’
L= =0.04 2.53
1= () =00 () (520) (25)
on obtient une déviation moyenne dans le profil de
fe wp (w55
= = — -1 2.54
oD C Al \wpi, (2:54)

et C =1~ fe(l—1s/1p).

Pour estimer le rapport du signal sur bruit nécessaire on définit le critere sui-
vant : la déformation engendrée par la tache doit étre supérieur a 3 fois la valeur du
bruit, soit: %)5—5 > 3%
donc:

52 > (36D.)~"

ot D, est la valeur de 'intensité dans la raie a ’emplacement Ag correspondant au
décalage doppler de la cellule de vitesse projetée V, telle que

As = L)

avec (voir 3.12) D.(As) = !1 — R, * -%” N

La détection (a 30p) d’un élément de résolution sur une plage de température
raisonnable (détection pour des différences de température de I'ordre de AT <
400K) requiert au minimum un rapport du signal sur bruit de 300 a 400, pour une
largeur équivalente photospérique de 0.2A, une résolution instrumentale de 30000
et une vitesse maximale projetée de 50km/s (voir figure 2.19). De plus on a fixé
le rapport des largeurs équivalentes constant avec la température. En fait pour la
plupart des raies d’absorption des éléments neutres, lorsque la température décroit la
fraction ionisée diminue ce qui renforce ’absorption et donc la largeur équivalente. Ce
qui veut dire que faire de I'imagerie doppler avec des valeurs de rapport du signal sur
bruit de ’ordre de 100, nous réduit a détecter des structures qui couvrent plusieurs
éléments de résolution, pour augmenter localement 'amplitude de la déformation

locale dans le profil.
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Ce que nous pouvons réellement détecter avec nos données spectro-
scopiques des étoiles T Tauri
Nous allons appliquer le critére vu maintenant pour déterminer la surface projetée
minimale que nous pouvons détecter avec les données spectroscopiques que nous

avons obtenus pour deux étoiles T Tauri & faibles raies d’émission (Voir section 3.3).

Pour les deux étoiles T Tauri que nous avons étudiées, le rapport du signal sur
bruit est compris entre 50 et 100, et nous disposons d’une résolution de 32000 pour
V410 Tau et 38000 pour HDE 283572. Les vitesses projetées respectives sont de 70
km/s et 80 km/s.

V410 Tau

Pour déterminer la résolution effective, qui va de pair avec la discernabilité réelle,
il faut multiplier par 2 & 3 (sur ~ 15 éléments résolus) la taille d'une cellule élémen-
taire pour entrer dans le domaine de rapport du signal sur bruit disponible pour
Pétoile V410 Tau, la surface projetée de la cellule détectable est donc de f ~ 0, 15.
Seules de grandes structures de température beaucoup plus basses que celle de la
photosphére (AT < 700K) pourront étre alors détectées (voir 2.20). Ces courbes
étant calculées pour un rapport de largeurs équivalentes (largeur équivalente dans la
tache et dans la photosphere, égale a 0.2A.) En fait, pour V410 Tau, on dispose juste
d’un ordre de dispersion du spectrographe AURELIE qui contient essentiellement
la raie de résonance du Lithium neutre et celle du Calcium neutre centrée a A6717
A. Pour celle-ci, la largeur photosphérique étant petite (i.e. 4 fois plus faible que
celle du lithium neutre a 6707 A), elle est difficilement utilisable pour une analyse
doppler, en regard du rapport du signal sur bruit obtenu. La raie de résonance du
Lithium est un doublet dont les deux longueurs d’onde centrales sont X6707.761Aet
A6707.962A. Comme la séparation excéde un élément de résolution (g =~ 0.24),
cette raie prend place sur deux éléments résolus au moins. Entre la photosphere a
4800K et une tache de 1000K plus froide, le rapport de largeur équivalente est égal a
3. Comme le rapport des continus varie dans les mémes proportions, il sera difficile
de détecter des structures dans cette gamme de température (voir 2.21). Cependant
la forte largeur équivalente de la photosphere (w, =~ 0.3A, pour une abondance in-
terstellaire) est un atout important pour demeurer dans la gamme du rapport du
signal sur bruit disponible. Par opposition: la raie du Nickel a 6108A, intéressante
car sa largeur équivalente ne varie pas dans la gamme de température considérée.

Cependant la “faible” valeur de la largeur équivalente photosphérique de cette raie
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(~ 0.15A) requiert un rapport signal sur bruit plus fort (2.21).

HDE 283572

La rotation étant un peu plus forte et la résolution meilleure, on dispose de
plus d’éléments résolus (20). Cependant comme le rapport signal sur bruit requis
est aussi plus grand pour résoudre les cellules élémentaires, la encore on ne pourra
pas détecter des structures plus petites que 3 a 4 fois la taille de I’élément résolu.
Cependant, ce spectrographe échelle nous permet d’avoir accés a une grande partie
du spectre optique (5500 A3 8500 A), il devient donc moins nécessaire de réclamer
une détection de 3 o, si on dispose de raies suffisamment nombreuses pour étre
analysées simultanément.

Nous avons procédé au meéme calcul sur les raies du Lithium et du Nickel, pour
montrer 'influence de la température photosphérique sur ’adéquation de la raie pour
I’étude en température des structures. Pour une photosphere un peu plus chaude
(HDE283572, T.;; = 5300K ), la situation est inverse a celle de V410 Tau(2.21). La
raie du Nickel devient uniquement un senseur des stuctures les plus froides, puisque
le rapport des largeurs équivalentes varie dans le méme rapport que les continus. Par
contre, pour ces températures, la raie du Lithium est adéquate pour la détection de

taches sur tout ce domaine de température.

Influence de 1’assombrissement centre-bord

L’intensité du continu pour des régions situées au bord du disque stellaire est
moindre du fait de l'incidence oblique de la ligne de visée dans 'atmosphere. La
photosphere effective pour ces régions est donc située a des températures plus basses.
Pour une température donnée de taches, le rapport des continus varie en fonction de
la position g = cos 3, ou § est 'angle entre I’axe de visée et ’axe perperpendiculaire

a la surface de la facon suivante:
I'=1(1—e+ep) (2.55)

ou Iy est 'intensité au centre du disque. Pour les étoiles de type tardif, le coefficient
d’assombrissement centre-bord e est de 1'ordre de 0,4-0,6 dans le domaine rouge
du spectre aux longueurs d’onde dans le visible. Dans la mesure ou ’intensité du
rayonnement continu décroit en ordre de grandeur de 50% au bord du disque, cela
réduit ’effet du continu, et donc réduit les déformations locales dans le profil. Il sera

donc plus difficile de détecter des structures situées au bord du disque stellaire. Nous
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avons tracé la dépendance de I’amplitude de la déformation, via le rapport signal
sur bruit nécessaire, en fonction de la position dans le disque pour une photosphere
de 6000K et différentes températures de taches (Voir figure (2.24)). Pour des raies
dont la largeur équivalente ne varie pas (cas de figure considéré) ’effet est important
pour les températures de 500K-1000K en dessous de la photosphere normale. Par
contre pour les basses températures de taches, le rapport des continu est tellement

faible que méme 50% de variation de moins, ne rend pas plus difficile la détection.

Profil des déformations

Nous rappelons ici le profil des déformations locales Dj,. que nous allons passer
en revue dans cette sous-section:
Is
Z—'_AS()\)> (2.56)

p

Dty = & (4,00 -

Le signe de Dy, montre s’il s’agit d'une émission (> 0) ou d’une absorption (< 0).

Pour une tache froide, le continu 7, émis par la tache sera toujours inférieur au
continu photosphérique 7,; & I’extréme pour une tache de température nulle qui ne
rayonne pas du tout, la contribution de la tache a la raie totale sera une composante
en émission homothétique de la profondeur de raie locale photosphérique A,, de
rapport i'f? Si au contraire, pour une petite variation du continu (g ~ 1), la
largeur équivalente de la raie émise par la tache augmente beaucoup, de telle sorte
que le profil local de la tache excede celui de la photosphere propre, la signature
de la tache dans la raie sera sous la forme d’une absorption dont la profondeur
sera proportionnelle a la surface projetée de la tache. Dans la plupart des cas, la
signature locale de la tache est une combinaison de composantes en absorption et
en émission, qui dépend en dernier ressort de la largeur et profondeurs maximales
des raies locales considérées (donc de 1'épaisseur optique de la raie sur le profil), du
sens de variation de la largeur équivalente avec la température et du rapport des
intensités de la tache par rapport a la photosphére. Toutes ces quantités ne sont
toutefois pas indépendantes.

Le sens de variation de la largeur équivalente repose sur la variation du nombre
d’atomes qui participent a la transition lorsque la température décroit. Pour des raies
émises par des atomes neutres (seules qui nous intéressent car elles sont plus repré-
sentatives de la structure photosphérique), le nombre d’atomes neutres augmente
car la fraction d’atomes ionisés décroit, mais en méme temps le nombre d’atomes

qui participent & la transition décroit lui aussi. Le bilan final dépend du potentiel
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d’ionisation de 1’élément par rapport au potentiel d’excitation de la raie, tel qu’il
est établi par I’équation de Saha-Boltzmann (voir Annexe A.3).

L’épaisseur optique de la raie dépend de la structure en température de la photo-
sphere puisque c’est la température qui contréle la distribution des atomes dans leur
différents états d’énergie possibles, donc a température donnée du nombre d’atomes
qui peuplent le niveau d’énergie inférieur de la transition. Mais elle dépend directe-
ment aussi de la quantité qui jauge I’efficacité des atomes pour participer effective-
ment & la transition : la force d’oscillateur. Plus celle-ci sera grande et plus I’épaisseur
optique de la raie augmentera rapidement avec le nombre d’atomes.

A température donnée, pour une raie dont la largeur équivalente augmente
lorsque la température diminue, en partant d’une raie optiquement mince sur tout
le profil, de profondeur maximale faible on augmentera d’autant plus rapidement
la profondeur maximale de raie dans le cceur Doppler. Une fois la raie saturée, le
parametre vy (voir annexe A.l) qui contréle I'importance que peuvent prendre les
ailes de raie controle et détermine ’élargissement de la raie. La raie locale issue de
la. tache sera donc en général plus profonde et plus large.

Avec ces remarques, on peut maintenant prévoir la signature de la tache en toute

généralité :

1. Si les ailes de la tache sont plus larges que celles de la raie issue de la pho-
tosphére propre, deux composantes en absorption apparaissent d’autant plus
creusées que le rapport des continus est petit devant l'augmentation de largeur

équivalente dans les ailes.

2. Pour la partie centrale de la raie, il y a présence d’une composante (homothétie
de la profondeur de raie de la photosphére propre) en émission si le continu
domine ’absorption (i.e. %(%% < Z: et une composante en absorption dans le
cas contraire. On peut noter que pour une raie optiquement mince de largeur
équivalente w de Pordre 0.1A, la profondeur de raie maximale (—\/?’E%XE) est de
I’ordre de 0.5 en unité du continu; ce qui donne un rapport de profondeurs de
rales maximales de ['ordre de 2 au plus, alors que le rapport des intensités en
utilisant la fonction de Planck entre 3800K et 6000k varie de 1 a 9. Dans la
plupart des cas il s’agira donc d’une composante centrale en émission pour les

taches froides (voir figure 2.25).

La signature des raies est donc soit simple soit triple; 'importance relative de

chacune dépend du rapport des intensités. La discernabilité des composantes dépend
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essentiellement de la couverture f de la tache ainsi que du rapport signal sur bruit,
et pour les composantes en absorption dans les ailes de raie de la résolution.

On peut noter de plus, que 'augmentation de la largeur équivalente (i.e aug-
mentation de la profondeur de raie) avec la température a la propriété d’introduire
a travers le terme ::—;As des signatures de taches moins profondes pour des petites
variations de température; la profondeur de raie qui augmente a tendance a com-
penser la décroissance du rapport des intensités. Pour ce type de raie, on sera donc
plus sensible aux taches de températures les plus basses.

Si la largeur équivalente diminue avec la température, on aura dans les ailes de
raies des petites composantes en émission, et une composante centrale toujours en
émission d’autant plus forte que le rapport des intensités est petit.

Nous avons représenté sur la figure (2.25), 1’évolution en fonction de la tempé-
rature de la tache, des déformations locales pour la raie du lithium neutre A6T07A,
et la raie du fer neutre A6400A, pour une photosphere de 6000 K. Ces deux raies
sont représentatives de celles qui vont étre utilisées dans les reconstructions d’image.
Dans la figure 2.25, L’élargissement dans les ailes du profil de raie issu des tempé-
ratures les plus basses (ie taches) contribuent a créer deux petites composantes en
absorption alors que la composante centrale est en émission. Négliger, ou modéliser
incorrectement, les ailes de raie lors de la reconstruction, engendre des artefacts,

telles des structures plus chaudes a proximité de la tache froide.

Déformations en fonction de ’extension de la tache

Ces informations sur la structure des déformations locales est en partie perdue
Jorsqu’on tient compte de la résolution spectrale finie, qui est déterminé soit par la
résolution instrumentale ou par la largeur thermique de raie de la photosphere. Pour
une photosphere de 6000K et des raies autour de 6500 A, la résolution est de I'ordre
de 16 km/s.

Si le profil intrinseque de la raie émis par la tache de température T, est dominé
par le profil de rotation de la tache (i.e. extension de la tache) R,(Av,), alors cela
est aussi vérifé a fortiori pour la photosphére non tachée. On peut donc “oublier”

les profils intrinséques (voir figure 2.25), pour écrire

W, is/tpws/wp, — 1
1— f+ fis/ip 1= f+ fis/ip

ou le premier terme est le continu normalisé & 1, le second la contribution de la

M,(\) =1- R,(\) — fw RA—X)  (2.57)

photosphere “propre” et le dernier terme correspond a la contribution de la tache.
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Si le rapport des deux effets, continu et largeur équivalente S = %z‘;—

. est supé-
rieur & 1 (absorption domine le continu) alors la présence de la tache formera une
absorption dans le profil de raie intégré sur le disque; si au contraire il est plus
petit que 1 c’est-a-dire si la variation du continu domine, alors a 'emplacement de
la tache, il se formera une émission dans le profil. Une illustration pour la raie du
Fer neutre centrée & 6400 Aoptiquement mince (figure 2.25): nous avons tracé la

variation du rapport S défini précédemment (voir figure 2.26).

Résumé

eCaractéristiques des raies.

Le choix des raies les plus propices pour sonder la distribution de la température
photosphérique des étoiles de type spectral tardif se porte de préférence sur les
raies issues des éléments neutres, pour isoler les structures photosphériques de celles
qui sont situées plus haut dans la chromosphere. Elles doivent posséder une force
d’oscillateur élévée et un potentiel d’excitation du niveau le plus bas de la transition
faible, pour garantir une largeur équivalente raisonnable et optimiser le rapport du
signal sur bruit des raies spectrales des rotateurs rapides.

La discernabilité des déformations locales dues aux taches dans les raies dépen-
dent crucialement de la comparaison du rapport de 'intensité des continus a celui
des largeurs équivalentes. Comme on escompte plus de déformations locales détec-
tables lorsque ’effet du continu domine 1’effet de ’absorption, on peut jouer sur la
variation de la largeur équivalente des raies pour sélectionner des raies qui donneront
des informations préférentielles sur la gamme de température des structures que 'on
veut mettre en évidence. On peut déterminer les catégories suivantes suivant le type

de taches et de photosphére:

1. pour les taches de moindre température
Utiliser des raies formées dans le bas de la photosphere, donc pour lesquelles la
largeur équivalente diminue avec la température. Le potentiel d’ionisation doit
donc étre suffisamment élevé pour que des 1’épaisseur optique du continu égal
a 1, quasiment tous les éléments de ’espece atomique considérée responsable
de la transition soient neutres. Quoiqu’il en soit, le rapport du signal sur bruit

doit étre important (=~ 400) pour détecter de telles structures.

2. Pour des taches tres froides

Utiliser des raies formées plus haut dans la photosphere donc des raies dont
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la largeur équivalente augmente lorsque la température diminue. La poulation
de I’état le plus bas en énergie doit donc augmenter lorsque la température
diminue; ce qui se produit lorsque le potentiel d’ionisation est suffisamment
faible pour compenser la diminution de la population des éléments excités sur

le niveau le plus bas en énergie.

eSignatures Locales

La présence de taches froides sur la photosphere aura donc deux conséquences sur

les raies d’absorption :

1. un effet global qui tend a creuser le profil de rotation, donc a augmenter
globalement la largeur équivalente des raies. En ’absence de taches, la pho-
tosphére posséde donc un profil situé au-dessus des profils entachés. Cet effet
peut éventuellement indiquer les phases pour lesquelles le maximum de taches

sont visibles.

2. un effet local qui se superpose au précédent, le seul qui permette une locali-
sation des taches et un suivi précis de ’évolution en vitesse des structures au
cours du temps. On a vu que seul le rapport des continus, quand il ’empor-
tait sur I’effet des largeurs équivalentes, donnait des informations détectables
en fonction du rapport signal sur bruit disponible 50-100. Cela conditionne
le profil des déformations qui consistera généralement en une composante en
émission centrée sur la vitesse projetée de la tache, plus éventuellement deux
composantes en absorption de part et d’autre si les ailes de raies issues de la
tache sont larges par rapport a celles de la photosphere; en d’autres termes,
ces deux composantes en absorption sont présentes lorsque 1’épaisseur optique
des ailes de la raie issue de la tache devient grande, et que la largeur équiva-
lente augmente préférentiellement & cet endroit. La signature d’une tache alors
s’étale sur plusieurs élements résolus de vitesse, ce qui accroit les chances de

détection.

L’analyse de discernabilité des taches nous conduit a reconnaitre I'importance
cruciale des rales utilisées pour ’analyse Doppler en fonction de la température
photosphérique. Si le spectrographe est un spectrographe échelle, le choix des raies
peut étre fait a posteriori, s’il s’agit d’un spectrometre sélectionnant un ordre en
particulier, il est donc prudent de déterminer les raies a l’avance car elles ne jouent

pas toutes un role équivalent®.

5. Cela introduit de toute facon un choix a priori sur la température des structures recherchées
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2.5 Conclusions

Dans une pemiere section nous avons décrit le principe de I'Imagerie Doppler.
L’analyse Doppler d’une raie photosphérique élargie par la rotation offre donc une
image unidimensionnelle de la surface du disque stellaire. L’image complete de la
surface est alors obtenue par 'analyse d’une série de spectres observés a différentes
phases rotationnelles. On a mis en évidence les différences de contraintes offertes
par les donnéesen fonction des régions du disque stellaire (équatoriales ou polaires
(section 2). On a déterminé des parametres adéquats tels que la couverture en phase
et le temps de pose maximal (section 3), pour conserver une résolution spatiale
optimale. Les conditions requises de base pour appliquer ’analyse Doppler sont
simples : plus la rotation est grande et la résolution intrumentale meilleure et plus on
peut en principe résoudre ’étoile. Cependant, une autre donnée aussi tres importante
est la qualité des données qui en dernier ressort détermine la discernabilité effective
d’un élément par rapport a ses voisins.

On a posé, dans la derniére section de ce chapitre, les limitations sur la surface des
structures que 1’on peut retrouver en fonction du rapport signal sur bruit. Le facteur
de couverture d’une tache est donc approximativement 0.15 ce qui limite le nombre
de taches possibles a 6-7 pour couvrir entierement la surface; il serait d’ailleurs
dans ce cas, inutile d’essayer de faire de I'imagerie Doppler. De toutes facons, ce
nombre est déja suffisamment raisonnable pour que l'on tente un programme de
reconstruction par une méthode de minimisation des moindres carrés, au lieu de
laisser libres tous les éléments résolus (de l'orde de la centaine) et adopter une
procédure de régularisation (maximisation d’entropie, Tikhonov).

Le chapitre suivant contient la description de la méthode numérique adoptée
et les différents tests effectués pour déterminer la fiabilité de la méthode. Nous

appliquons ce modele pour deux T Tauri a faibles raies d’émission.
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VITESSE PROJETTEE (KM/SEC)

Vrot = 50 km/sec i = 90 deg
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Fia. 2.11 - Grille des cellules résolues sur [’étoiles discernables en vitesses proje-
tées, en projection plate carrée (parfois appelée dans la littérature Mercator (Vogt et
al., 1978)) et dans le plan du ciel. Pour une vitesse de rotation de 50 km/sec, une
résolution de 42000 et un angle d’inclinaison de 90°. Le grisée des couleurs corres-
pond auz vitesses radiales observées a la phase (arbitraire) 0.0, et dans le cas de la
projection plate carrée les régions qui ne sont pas visibles par ['observateur posse-
dent la vitesse projetée telle que la verrait un observateur situé de l’autre coté ;cette
représentation permet juste de distinguer les cellules les unes des autres sans autre
préoccupation. On peut toutefois noter, la symétrie miroir des deuz hémisphéres par

rapport a [’équateur par rapport auz vitesses projetées.
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VITESSE PROJETTEE (KM/SEC)

Vrot = 50 km/sec i = 70 deg
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Fia. 2.12 - Méme figure que précedemment pour un angle d’inclinaison de 70°, en

conservant toutes les autres quantités.
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VITESSE PROJETTEE (KM/SEC)

Vrot = 50 km/sec i = 50 deg
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rot

&)
O

LATITUDES (deq)
(@]

-50

—-100 0 100
LONGITUDES (deq)

FiG. 2.13 - Méme figure que précedemment pour un angle d’inclinaison de 50°, en

conservant toutes les autres quantités.
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VITESSE PROJETTEE (KM,/SEC)

Vrot = 50 km/sec i = 30 deg

¢+ 1 0.0 0.25 0.5 0.75

rot
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-50
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Fic. 2.14 - Méme figure que précedemment pour un angle d’inclinaison de 30°, en

conservant toutes les autres quantités.
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VITESSE PROJETTEE (KM/SEC)

Vrot = 50 km/sec i = 10 deg

¢, : 0.0 0.25 0.5 0.75
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—-50
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FIG. 2.15 - Méme figure que précedemment pour un angle d’inclinaison de 1(°, en

conservant toutes les autres quantités.
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Plan du ciel

Disque stellaire

F1G. 2.18 - Projection d’une tache sur le plan du ciel. L’extension radiale, projetée
sur l’aze de décalage Doppler, va déterminer ensemble des longueurs d’onde pour

lesquelles U'intensité dans le profil de raie est perturbée par la tache.
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FiG. 2.19 - Rapport du signal sur bruit minimum (normalisé & la valeur D) pour
détecter ¢ 3 op, un élément résolu (de surface projetée f., voir texte) dont la tem-
pérature est portée en abcisse. Le calcul est mené pour des valeurs différentes de
la températures photosphériques T,. Ces courbes correspondent a une résolution de
80000, et une vitesse projetée mazimale de 50km/s, une largeur équivalente photo-

sphérique de 0.24, et pour un rapport de largeur équivalente constant égal a 1.
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V410 Tau HDE 283572
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TEMPERATURE DE LA TACHE TEMPERATURE DE LA TACHE

F1G. 2.20 - Ordre de grandeur du rapport du signal sur bruit minimum pour détecter
des taches de surface projetée minimale, pour les données des deuzr étoiles TTaurt
étudiées (S/B ~ 50 — 150). V410Tau, observée avec AURELIE (R = 32000), a
une vitesse projetée de ~70 km/s. Pour un élément résolu de base (f = 0,02),
le rapport du signal sur bruit minimum excéde la qualité de nos données. Il faut
dégrader la résolution d’un facteur deuz a trois (f = 0,15) pour tomber dans la
gamme ou 50 a 100 comme valeur du rapport du signal sur bruit devient suffisant.
HDE 283572, observée avec MUSICOS (R = 38000), a une vitesse projetée est de
80 km/s. La résolution obtenue pour cette étoile étant supérieure, pour détecter une
cellule élémentaire de base, il faut en ordre de grandeur un rapport du signal sur
bruit une fois et demi supérieur au précédent. Comme nous avons le domaine de

rapport du signal sur bruit, la dégradation de la résolution est d’un facteur trois

(f =0,09) & quatre (f =0,16).
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Fic. 2.21 - Applications & V410 Tau (T.;; = 4800K ) observé avec le spectrographe
AURELIE. Rapport du signal sur bruit minimum pour détecter (a 3 o) courbes su-
périeures : un élément résolu (f = 0,02), courbes inférieures : trois éléments résolus
(f = 0,15)pour la raie du Lithium neutre (graphe du haut), et en guise de compa-
raison, pour la raie du Nickel neutre a 61084. La variation de largeur équivalente
de la raie du Lithium neutre contraire a celle du continu a pour effet d’augmenter le
rapport du signal sur bruit nécessaire pour détecter des structures de températures
supérieures ¢ 3600 K. La raie du Lithium dans ce cas est un senseur des structures

photosphériques les plus froides.
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FiG. 2.22 - Méme figure que précédemment mais calculs éffectués pour HDE 283572
(Tess = 5300K) observé avec le spectrographe MUSICOS. Cette fois, la raie du
Nickel devient tout a fait impropre a U’¢tude de ’analyse Doppler, la variation de
la largeur équivalente rentrant en compétition avec le continu dans la gamme de
température considérée. Par contre pour le Lithium, le rapport des continus excéde
largement la variation de largeur équivalente, ce qui la rend intéressante pour ce type

de photosphere.
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Fic. 2.23 - Résolution spatiale des deuzx étoiles TTauri étudiées. Les labels sur
les azes supérieurs et inférieurs sont les composantes de vitesses radiales résolues.
L’élément central (grisé) correspond a la cellule élémentaire effective que l'on peut

résoudre avec le rapport du signal sur bruit de 50-100.
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FiG. 2.24 - Effet de l'assombrissement centre-bord pour la détection des taches,
avec les mémes paramétres que ceuz de la figure 2.19 pour une température effective
photosphérique (T, = 6000K ) et différentes températures de taches Ts. L'effet est
déterminant pour les taches AT =~ 500K et négligeable pour les taches les plus
froides.
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FiG. 2.25 - Déformations locales dues a la tache pour le doublet du Lithium neutre

67074 (graphes du haut) et pour la raie du fer neutre X6400A, pour une photosphére

de 6000K et différentes températures de taches. En absisses sont portées les vitesses

(km/s) et en ordonnées les déformations en unité¢ du continu normalisé a 1. La

surface projetée de la tache est de 0.3, pour ces deux exemples. Dans les deuz cas,

laugmentation de la largeur équivalente avec la température, se fait en partie dans

les ailes de raie, ce qui se traduit par deuzr composantes en absorption. La raie

du Lithium étant plus optiquement épaisse que la raie du Fer, les composantes en

absorption pour le Lithium seront relativement plus importantes. Pour les deux raies,

la composante centrale en émission devient de plus en plus majeure au fur et a

mesure que le rapport des intensités décroit.
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FIG. 2.26 - La déformation dans la raie due a la tache dépend du rapport de la
variation du continu et de la variation de la largeur équivalente. La figure trace le
rapport S défini dans le tezte, pour la raie du fer neutre centrée a 6400 A, et pour une
photospheére propre de température 6000K, en fonction de la température effective
d’une tache plus froide. Si la largeur €quivalente croit plus vite que le continu ne
décroit (ict T > 4640K ), a emplacement de la tache se produira une absorption
dans le profil, si c’est le contraire qui se produit, il y aura une émission dans le profil
(T < 4640 K). On peut noter déja, que 'amplitude de variation dans le premier cas
de figure est confinée a un maxzimum de 'ordre de 20 %, alors que pour le second
cas de figure, 'amplitude de variation dépasse 60 % pour les températures les plus
basses. Il sera donc a priori plus facile de détecter les déformations lorsque ce régime

se met en place.
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Chapitre 3

Modele paramétrique

3.1 Description générale du modele paramétrique

3.1.1 Pavage du plan du ciel

Pour une modélisation paramétrique des structures a reconstruire, I’échantillon-
nage de la surface stellaire est dictée d’une part par la résolution instrumentale (cf
premier chapitre) et la vitesse maximale projetée de 1’étoile qui fixe ’échantillonnage
le long de I'axe (Oy) ainsi que d’autre part par le choix (arbitraire) d’adopter des
cellules d’égale surface projetée pour simplifier le calcul numérique des raies; cette
contrainte fixe ainsi un échantillonnage identique pour les deux axes du plan du ciel
(Oz) et (Oy). Pour chaque phase observée la grille est alors identique et c’est la pro-
jection des taches qui se modifie (voir chap. 4). Le plan du ciel est donc décrit par
une grille réguliere et carrée contenant N cellules élémentaires identiques et carrées.
Soit (voir eq. 2.12):

. . 2
N =4E (””t S””R) . (3.1)

c

3.1.2 Quelques formules géométriques
étoile

Une fois fixé le nombre d’éléments résolus le long de ’axe Doppler (Oy), le plan
du ciel (Oyz) est pavé de N cellules élémentaires (voir fig. (3.1)).
Nous avons repris, pour cette partie Il s’agit ensuite a partir des coordonnées plan

de définir les coordonnées de chaque pixel dans le référentiel de 1’étoile. On définit O
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FIG. 3.1 - Disque stellaire projeté sur le ciel. La partie ombrée correspond a une

tranche de vitesse projetée constante.

comme le centre de I’étoile, Oz 1’axe pointant vers Pobservateur, (Ox’y’z’) les axes
dans le référentiel de 1’étoile et on prend pour convention que I’axe de rotation (Ox’)
est incliné dans le plan (Ozz) d’un angle ¢ par rapport a la ligne de visée. Dans le
référentiel de ’observateur (resp. de I’étoile) les coordonnées sphériques sont 3 (resp.
0) pour la colatitude et v (resp. ¢) la longitude comptée a partir de I’axe 0z (resp.
de 'axe 02'). La vitesse projetée d’un point M a la surface de I’étoile, correspond

a la composante suivant Oz :

Uproj = u_; (OM A 6) = Urot Siniy (32)

o1l v,; est la vitesse de rotation stellaire équatoriale. (voir fig. (3.1) et fig. (3.2)).

Upos B Unps S04 {3:3)
I,
Vproj = Urot SINLG sin B sin-y = v, sin¢ sin 6 sin . (3.4)

en fonction de la langueur d’onde, on obtient
Vot SINT Y

A= \——— 3
A e (3.5)
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FiG. 3.2 - Systémes de coordonnées utilisés

Le changement de coordonnées dans le référentiel de 'observateur s’effectue par

les transformations suivantes:

B; = arsin (\/y? + zf) , (3.6)

et
v = arctg(%). (3.7)
et dans le référentiel de 1’étoile:
0; = arcos(cos f3; cos i + sin i cos v; sin §;), (3.8)

sin ; sin 3;
— €08 y; sin [B; cos © + cos [3; sin ¢

¢ = arctg(

). (3.9)

Pour que des longitudes de ’hémsiphere viible par ’observateur soit comprises entre

(—m,m), on définit finalement par convention:

¢ =pi — P, (3.10)

La condition pour que la cellule appartienne au disque stellaire est simplement :
Vi + 2 < R. (3.11)
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taches

Pour déterminer si les cellules appartiennent a une tache dont le centre est 6y, ¢,
et possédant une rayon angulaire O, il suffit de vérifier que la latitude 8, de la cellule

dans le référentiel de la tache est inférieure a I’angle maximal d’ouverture (Afp)maz

By < 60mas (3.12)
ou o
Aoz = 5o 1
(Aohnac = 5 3.13)
et,
6 = arcos(sin 8 cos(¢ — ¢p) sin G + cos b cos ). (3.14)

3.1.3 Principe du modele paramétrique

Pour les raisons explicitées dans le chapitre précédent, nous avons choisi d’adop-
ter un modele paramétrique pour imager la surface photosphérique et donc la car-
tographie en brillance. Nous avons adapté le modele géométrique congu par Bertout
(1979), appliqué a P’étude des raies issues de ’expansion sphérique des enveloppes.
La géométrie du probleme est décrite dans la section précédente et la physique liée
au transfert dans 'annexe A et dans le chapitre précédent. Nous développons es-
sentiellement ici, I’algorithme de reconstruction et les adaptations spécifiques liées
a celui-ci.

La paramétrisation des taches se fait en introduisant a priori un certain nombre
de taches dont les parametres seront contraints par une minimisation de type moindre
carré, lors de la comparaison des observations aux modeles théoriques de raies issues
de la configuration photosphérique . On choisit de fixer la géométrie des taches dans
le référentiel de ’étoile & une calotte sphérique (ou bien & un anneau), d’une part
parce qu’en premiere approximation la géométrie des taches solaires n’est pas trop
éloignée de celle-ci, d’autre part parce que cela limite le nombre de parametres libres,
et enfin parce que la résolution spectrale et le signal a bruit disponibles sur nos don-
nées ne permet pas de retrouver le détail tres fin de la géométrie des structures. Cela
n’exclut pas la possibilité de reconstruire des taches de géométrie différente, dans
la mesure ou une combinaison de taches sphériques suffit a rendre compte d’une
géométrie éventuellement différente.

Les parameétres pour chaque tache sont au nombre de 4: le rayon angulaire, la

colatitude et la longitude du centre de la tache dans le référentiel de I’étoile, ainsi que
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la température. Le choix initial des axes de référence peut étre quelconque, puisque
seule compte ’évolution différentielle des déformations d’un profil a un autre pour
recouvrer les structures. On choisit généralement pour méridien origine (longitude
nulle) celui pour lequel I’étoile sera vue & son minimum de brillance.

Le plan du ciel est régulierement découpé en N, cellules carrées identiques dont
la taille physique est définie & partir de la résolution instrumentale, et il reste fixe
tout au long du calcul. Le programme teste une a une ces cellules pour déterminer
leur appartenance a la photosphere propre ou a l'une des taches en utilisant les
formules de I’annexe B. Un test supplémentaire vérifie qu’un pixel déja alloué a une
tache ne peut pas appartenir a une autre tache. La vitesse projetée associée a ces
cellules est responsable du décalage Doppler AX du profil local d’absorption P(A).

L’équation intégrale de la raie est

_ S I.P(A — AX)cos (Bds

M) J I.cosBds

(3.15)

ou I, est l'intensité du continu, 8 ’angle entre ’axe de visée et le rayon vecteur d’un
point 3 la surface et cos 3ds la surface élémentaire projetée sur I'axe de visée. En se
placant sur le plan du ciel, la surface élémentaire projetée est directement la surface

d’une cellule et la raie discrétisée s’écrit

Neet 1, Py(X
M()‘a CL[) = Zl_l Ncle; II( k)
Zl:l l

ott I; est le continu (tenant compte de 1’assombrissement centre-bord) émis par la

(3.16)

l-ieme cellule de température T;.

Les profils intrinséques calculés par le code numérique de transfert radiatif de
Gustaffson ont été préalablement tabulés (voir section suivante) pour avoir a traiter
des interpolations de coefficients en fonction de la température et éviter ainsi d’in-
tégrer au processus de reconstruction, le calcul de transfert radiatif, ou le stockage
complet des profils locaux calculés numériquement.

Le passage a la configuration des taches a une phase rotationnelle ultérieure se
fait en modifiant la longitude du centre des taches (¢r+A¢,.t). Ce qui revient a faire
tourner I’étoile et ses taches sur un plan du ciel fixe. Pour chaque phase rotationnelle,
on calcule les raies théoriques qui en résultent ainsi que les dérivées numériques
par rapport aux parametres, ce qui permet d’estimer leur influence sur le sens et
I’amplitude de déformation en chaque point des profils de raie. Ces dérivées servent
au calcul de la matrice d’Hessian, dans le processus d’ajustement des parametres.

(’est donc au terme du calcul des raies et dérivées effectué sur ’ensemble du domaine
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en phases, que les raies théoriques sont assemblées en vecteur pour étre comparées

aux données.

3.1.4 Algorithme d’inversion

La dépendance des données synthétiques aux parametres des taches n’est pas
linéaire, ni monotone. Nous avons donc adopté et modifié la méthode de Levenberg-
Marcquardt (LM), particulitrement adaptée aux modeles non linéaires, pour mini-
miser la fonction de mérite x?, dépendante des parameétres libres a;, qui est définie

par
N . . . 2
Npha Nra.ie X’]‘ Mr‘ A‘L, a’l - Dl )“17&:
mwzzz[(l(” (3.17)

i=1 j=1 k;=1 Olik

olt Npp, est le nombre de phases observées, N,z le nombre de raies et IV X le
nombre de points résolus dans la kiéme raie. M est le vecteur modele dépendant des
parametres a; et D celui des données, auxquelles est associée pour chaque composante
un poids 1/¢ proportionnel au signal & bruit (inverse de la variance).

Pour circonscrire un espace de recherche du vecteur constitué des nouveaux pa-
rameétres af**, on approxime x? par son développement de Taylor au second ordre

\ . t
autour des parametres d’essai a; ”

r r nex T 1 new rYNTT [, NET r
XA(@t) = x* (™) + VXH(e)™) (a7 — )+ 5l f—aV)H(af*" — /") (3.18)

ot H est la matrice d’Hessian, dont les composantes sont constituées des dérivées
secondes du x? par rapport aux parametres. Le gradient de la forme quadratique

précédente est aisément obtenu
VXZ(a?e:z:t) — VX2(a§ry) + F(a?ezt . a;r‘y) (319)

Si les parametres a?**! sont bien les parametres qui minimisent la fonction de mérite,

alors ils sont donnés par 'inversion de la matrice Hessian :
ar*® = qfY — F_1VX2(a§ry) (3.20)

Dans le cas ou la solution est encore loin, alors ’alternative consiste a utiliser la
méthode de la plus grande pente du x?. Cela consiste a choisir le jeu de parametres

suivant en descendant le gradient de la fonction de mérite
ap® = af"¥ — CTVx*(a}™) (3.21)
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ot C est une constante de proportionnalité et I la matrice identité. LM proposent
une expression pour basculer continiment de la premiere expression a l’autre, en
notant que C dans la seconde expression doit avoir la dimension du carré de a; pour
assurer la non-dimensionnalité de la fonction de mérite. Or l'inverse des éléments
diagonaux de la matrice H introduisent naturellement cette dimension. Ils proposent

donc ’expression d’inversion suivante
nert __ _iry -1 2/ try

avec H! = H + CT Lorsque la valeur de C est trés grande, la matrice H/ tend vers
une matrice diagonale et on retrouve la formule de la descente selon le gradient de
plus grande pente ; inversement, pour des valeurs qui tendent vers zéro, on retrouve
la premiere formulation appropriée lorsque la solution est proche.

Chaque iteration du code comprend les opérations suivantes.

1. A partir d’une configuration de taches image de la photosphere, on calcule les

modeles de raie associées, sur ’ensemble des phases observées.

2. on calcule la fonction de mérite x? pour des valeurs de départ de parameétres
X (@)

3. On choisit au départ une petite valeur de C (1073) On résoud le systeme
d’équations linéaires donnant le prochain jeu de parametres, et on calcule le

nouveau x2(aj**)

4. si le nouveau x? est plus grand que ’ancien, alors la solution est encore loin

et on accroit la constante C d’un facteur 10 et on recommence ’opération a 1

5. Si au contraire le x? a diminué, on décroit C par un facteur 10, et si la valeur
obtenue pour la fonction de mérite est plus grande que le x? voulu, alors on

adopte le nouveau jeu de parametres et on recommence a 1.

6. Si on a atteint la valeur du x? voulu (limite du bruit), le processus a convergé
vers une solution pour les parametres des taches. L’inverse de la matrice d’'Hes-
sian donne alors ’estimation de la matrice de covariance des erreurs standard
commises sur les parametres, si les erreurs sur les données suivent une dis-
tribution normale. Or le bruit des données spectroscopiques suivent plutot
la statistique de Poisson (les incertitudes de mesure sont dues au nombre de

photons regus sur le temps de pose), et dans ce cas, cette matrice n’est pas
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directement utilisable comme élément d’informations sur les incertitudes sur
la valeur des parametres. Pour obtenir ce type d’informations, il est préférable
soit de le faire plus itérativement, en calculant le x* obtenu en modifiant la
valeur d’un parametre et voir s’il differe significativement ou si au contraire
cette modification ne change pas notablement le x2. En modifiant les para-
metres des taches, obtenus & l'issue d’une premiere reconstruction, avant de
relancer le programme, c’est en effet la validité des premiers résultats que I'on
teste et si le nouvel modele redonne les mémes parametres la fiabilité des ré-
sultats est bonne, et si les parametres des taches sont tres différents alors on
compare la valeur des deux x? pour sélectionner les résultats ; si les parametres
ne convergent pas exactement vers la méme valeur mais sont proches avec un
x? comparable, cela donne précisément I'incertitude de la détermination des

parametres.

En toute rigueur les composantes de la matrice H contiennent les dérivées se-
condes de la fonction de mérite en plus des dérivées premieres croisées. Cependant,
on peut noter que les dérivées secondes sont pondérées par la somme des différences
des données aux données synthétiques. Proche de la solution, ces différences corres-
pondent aux incertitudes de mesure sur chaque point dont la somme doit s’annuler
du fait du signe aléatoire des incertitudes de mesure. Donc, en pratique seules les
dérivées premieres sont calculées, ce qui réduit considérablement le temps de calcul
et assure du méme coup la stabilité du processus d’inversion lorsque on est loin de la
solution. En fait, la matrice d’Hessian définit le “chemin” pour minimiser la fonction
mais sa définition exacte n’influe pas sur ’obtention des parametres finaux, puisque
le critere sélectif repose sur la valeur du gradient.

Pour éviter les pivots nuls lors de ’inversion de la matrice d’Hessian, on adopte
une décomposition en valeurs singuliéres, a la place de la méthode de Gauss-Jordan.
Cette précaution permet de traiter efficacement des inversions pour lesquelles les
parametres des modeles jouent des rdles tres différents. Cela permet donc d’assurer
une continuité dans ’ajustement de tous les parametres des taches.

On ajoute aussi une routine qui tient compte du domaine limité de variation des
parametres pour éviter de calculer des modeles qui n’auraient aucun sens; le rayon
doit étre positif et inférieur ou égal au diametre angulaire de I’étoile, la température
doit rester positive, la colatitude doit étre entre 0 et 180 ° et la longitude entre 0 et
360 °. Méme si pour ces deux derniers parametres une tres large incrémentation ne
pose normalement pas de probléme lors du calcul des modeles de raie puisqu’inter-

viennent des fonctions circulaires qui les renormalisent, la crédibilité de I'inversion
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est séverement remise en doute. Cette routine de contraintes de parametres s’inscrit
naturellement dans le schéma d’inversion décrit précédemment puisque si les incré-
ments trouvés sur les parametres sont trop grands cela veut tout simplement dire
que la solution est encore loin et de ce fait on incrémente la constante C d’un facteur
10, sans calculer le modele pour des valeurs farfelues.

On a adapté également le programme pour insérer le fait que seules des dérivées
numeériques sont calculées, pour estimer la matrice d’Hessian.

Pour gérer au mieux l'introduction du nombre de taches initiales on procede
itérativement. On commence par injecter une seule tache et on détermine les valeurs
des parameétres qui ajustent au mieux les observations, avec une certaine valeur du
x2. Si cette valeur est supérieure a celle qui est fixée par la qualité des données,
cela veut donc dire qu’une seule tache est insuffisante pour ajuster correctement
I’ensemble des données. On recommence alors la recherche des parameétres pour deux
nouvelles taches et on teste & nouveau la valeur du nouveau x2?. On recommence
autant de fois qu’il est nécessaire, jusqu’a obtenir une solution satisfaisante.

Les valeurs initiales des parametres libres sont estimées a pror:i de facon empi-
rique par I’emplacement la plus nette d’une déformation dans les raies pour une
phase. On a vu précédemment que généralement la présence d’une tache froide pro-
voque une émission dans le profil. Il est alors naturel d’utiliser comme conditions
initiales pour la position des valeurs de longitude et colatitudes qui donnent une
vitesse a proximité de la vitesse a laquelle une déformation apparait dans le profil
de raie.

Pour tester la stabilité de la solution finale obtenue, on modifie les valeurs des
parameétres obtenus au terme du processus d’ajustement pour s’assurer qu’il ne s’agit

pas d’un minimum local mais d’un vrai extremum.

3.1.5 Paramétrisation des raies locales

Il est indispensable de découpler la partie concernant le transfer radiatif du
processus de reconstruction de la surface, essentiellement pour minimiser le temps
de calcul. La premiere étape étant la paramétrisation des raies locales en fonction
de la position sur le disque (influence de ’assombrissement centre-bord) et de la
température, voire de I’abondance si nécessaire. Cependant, ’abondance ne constitue
pas un parametre libre pour la reconstruction de la surface. En ce qui concerne
les étoiles T Tauri, 'abondance a la surface est en effet supposée homogene. De

fait, les enveloppes des TTs sont convectives, et la redistribution des éléments a la

101



surface peut s’effectuer normalement ; contrairement aux étoiles Ap dont les couches
externes sont radiatives, ce qui rend la diffusion sélective des éléments possible. Nous
n’avons pas considéré cet flet qui pourrait cependant jouer un réle.

L’annexe A contient quelques rappels succints sur le transfert radiatif (A.2) et
les différentes causes d’élargissement des raies (A.1). Nous n’en parlerons donc pas

, davantage ici.

Profils théoriques

On utilise le code de Gustafsson, propre aux atmospheres d’étoiles de type spec-
tral tardif (7.7 < 6000K), pour calculer les profils de raies intrinseques (i.e. non
élargie par la rotation). Le code n’incluant pas les opacités moléculaires, on ne
peut donc guere descendre avec confiance en-dessous de la température effective de
3800K, ce qui laisse quand méme une plage de variation raisonnable. Les hypotheses
de ce code sont usuelles : 'atmosphere est a géométrie plan-paralléle, et a ’équilibre
thermodynamique local (Bell et al., 1976).

Les parametres fixes en regard de la reconstruction pour le calcul des raies sont
la gravité, la vitesse de micro-turbulence, 'abondance de 1’élément, ainsi que la
métallicité.

La gravité est calculée en fonction des estimations de masse et rayon de I’étoile;
avec les caractéristiques typiques des TTS Log(g) ~ 3.8 ( Logg peut varier pour les
TTs entre 3,2 et 4,7).

Les abondances des étoiles T Tauri sont compatibles avec une abondance solaire,
excepté pour le lithium qui posséde une abondance plus proche de celle du milieu
interstellaire.

On a adopté une vitesse moyenne de micro-turbulence de 2km/s; ce parametre
dans la gamme de 0.5 km/s et 3km/s ne joue pas un grand réle dans la forme des
profils de raie, surtout pour les raies fortes dominées par ’absorption dans les ailes
de raies qui dépendent surtout du parametre d’amortissement.

La détermination (ou choix) des précédents parametres sont bien siir sujets a
caution (manque de contraintes indépendantes de chacun de ces parametres); et il
faudrait faire une étude des limites de chacun de ces parametres pour voir jusqu’a
quel point ils peuvent fausser la reconstruction finale.

Pour paramétriser les raies en ajustant un modele aux raies théoriques calcu-
lées numériquement et obtenir ainsi une tabulation facilement utilisable dans le

programme de reconstruction, on utilise la formulation de Milne-Eddington. Cette
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derniére est une résolution analytique de I’équation de transfert de rayonnement,
moyennant quelques hypotheéses sur la fonction source assimilée au rayonnement
d’un corps noir variant linéairement avec la profondeur optique du continu (voir A.2

et Mihalas, 1975). Dans ce cadre, on peut décrire la profondeur de raie par:

/BOH(O‘7 ’U)

R (o)

(3.23)
ou v = ZAT\% (voir annexe B) Cette expression va donc étre utilisée pour ajuster les
parametres By, AAp, , Ag pour reproduire au mieux les profils calculés numérique-
ment.

Pour traiter les mélanges de raies (on prend en compte les raies dont les lon-
gueurs d’onde sont inclues dans la raie considérée élargie par la rotation stellaire),
on attribue a chaque raie les parametres cités plus haut plus un autre qui correspond
au décalage par rapport a la longueur d’onde centrale de la raie, ce qui permet plus
de souplesse dans P'ajustement lorsque les raies locales se mélangent. En pratique ce
dernier parametre joue un role pour des raies tres peu séparées (cas du doublet du
lithium). Si N, est le nombre de raies que ’on va considérer dans le profil local, on a
5N, parametres a ajuster par une méthode des moindres carrés. Pour délimiter les
domaines d’influence de chaque raie individuelle ME, et ajuster ainsi les parametres
ME de chaque composante, on teste pour chaque A la profondeur de raie de toutes
les composantes et on adopte celle qui domine toutes les autres. C’est pour cette
raison que l’ajustement est moins réussi aux intersections des composantes.

Comme illustration de la méthode, prenons le cas de la raie du calcium neutre
centrée & 6102.722 A, et qui posséde plusieurs raies & proximité (Fer et Lithium,
voir tables 3.1 et 3.2) mais toutes clairement séparées les unes des autres pour des
températures de ’ordre de 5500 K. Cette raie est donc intéressante a utiliser car elle
ne réduit pas la résolution spatiale, et comme lors de la rotation I’absorption due a
chacune des raies se mélange et s’additionne, la profondeur de la raie apparente sera
plus importante comparée a celle d’une raie unique et on augmente ainsi le signal a
bruit sur lequel on travaille.

Ces parametres obtenus pour différentes températures effectives et positions sur
le disque (AT = 200K, Ap = 0.1) servent ensuite de support pour ’interpolation
dans le programme de reconstruction.

Il est a noter que, habituellement dans les techniques d’Imagerie Doppler ap-
pliquées a ce type de probleme, les mélanges de raie ne sont pas pris en compte

dans le calcul des profils de raies. Cela restreint I’analyse a des raies comportant
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TAB. 3.1 - M¢élange des raies centré a 6103 A

El A Eere Log(gf) N

Fel 6101.942 4,22 -2,61 7.48
Fel 6102.141 4,61 -1,95 7.48
Fel 6102.152 4,83 -0,82 7.48
Cal 6102.722 1,88 -1,00 6.36
Fel 6103.168 4,83 -0,94 7.48
Fell 6103.544 6,26 -2,46 7.48
LiI 6103.600 1,85 0,60 3.20

-qoscnphcot\.a»—x:ﬁ:

TAB. 3.2 - Paramétres de ME ajustés pour le mélange de raies centrées a 6703 A.
La signification des paramétres est indiquée dans lannexe A, excepté pour AX., qui
correspond & un degré d’ajustement supplémentaire (sans signification physique) de

la longueur d’onde centrale des raies individuelles composant le mélanges de raies.

Tess Ae a Adp B AA A
6000. 6101.940 .05 .18 10 00 138
6102.150 .05 .04 392 .00 .64
6102.720 .05 .01 4069 .00 .66
6103.170 .05 .05 256 .00 .65
6103.600 .07 .06 181 .01 .21
5000. 6101.940 .05 .17 00 .00 7358
6102.150 .04 07 974 .00 .69
6102.720 .05 .03 7250 .00 .83
6103.170 .04 .09 679 .00 .68
6103.600 .07 .06 138 .00 .74
4000. 6101.940 .00 1851 .03  -01 287.70
6102.150 .04 103 283 .00 1.05
6102.720 .03 .01  15950.00 .00 .95
6103.170 .00 38.54 2671 .01  2.19
6103.600 .06 .12 1831 .00 .83

un minimum de raies a proximité, ce qui est difficile a trouver dans les spectres
stellaires, et surtout dans les étoiles de type tardif. De plus, utiliser des mélanges de
raie convenablement espacées (i.e. la différence des longueurs d’onde centrales est
supérieure a la largeur & mi-hauteur des profils), peut étre un choix judicieux pour
accroitre le signal a bruit.

Il est utilisé dans la littérature une autre paramétrisation des profils locaux dite
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FI1G. 3.3 - Ajustement des profils locauz (en trait plein) calculés avec le code de
transfert radiatif de Gustafsson par des profils de ME (symboles) dont les paramétres
sont données dans la table précédente. La courbe en trait pointillée correspond au
profil de rotation pour une vitesse de 80 km/s. L’élément qui donne lieu d la raie
est indiqué au-dessus de chaque absorption notable ; indice supérieur fait référence

au numéro de la raie labellée dans la table 2.

de Minnaert modifiée (Goncharskij, 1982)

ﬂOH(av ’U)

A(X) = Ao(1 - efCP("—Alﬁo)m

(3.24)
Utilisée par Piskunov 1990, Wehlau, 1991. Cette paramétrisation utilise comme pa-
rametres libres les constantes Ag et A; pour ajuster au mieux les profils locaux sur
le plus large domaine de I’épaisseur optique By au centre de la raie. Bien que la
forme de la raie paramétrique soit similaire a celle de ME, le choix des parameétres
libres amoindrit "adéquation aux profils théoriques. La signification physique des
parametres peut étre interprétée comme suit: Ag est la valeur au centre de la raie
pour une raie infiniment optiquement épaisse (G -> ©0), et A; est une constante

d’adéquation pour obtenir le meilleur ajustement sur les profils théoriques.
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FI1G. 3.4 - (a): mélange de raies centré a 61034 Aélargi par rotation (V. sini =
80km/s). (b): largeur équivalente totale de (a) en angstroms. (c): contribution des
largeurs équivalentes des différentes raies en % de la largeur équivalente totale . (d):

méme chose que pour (¢) mais pour la raie du calcium neutre.

largeurs équivalentes

L’alternative a la paramétrisation des profils locaux, consiste a utiliser comme
valeurs théoriques a ajuster la largeur équivalente. L’intérét d’utiliser les largeurs
équivalentes est ici un souci de simplicité et un gain de temps de calcul pour la
reconstruction de l'image.

(’est en particulier cette option qui a été choisie pour certaines modélisations
des étoiles Ap magnétiques (Wehlau et al.,1991, Hatzes et al, 1989). Dans ces étoiles
comme la température a la surface est supposée homogene sur toute la surface de
Pétoile, la seule origine des déformations des profils provient des inhomogénéités
d’abondance. Donc on peut utiliser comme parameétre libre dans la reconstruction
soit la largeur équivalente soit 1’épaisseur optique dans la raie. Pour des raies opti-
quement minces, la correspondance entre le profil local et la largeur equivalente est

directe puisque la forme est définie par un profil de Voigt.
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Fic. 3.5 - Valeur du facteur d’amortissement pour le doublet du lithium centré a
6707 A, tracé tout au long de la structure photosphérique pour différentes tempé-
ratures effectives. Le modéle de photosphére est tel que Log(g) = 8.7, et la vitesse
de microturbulence est de 2km/s. a dans les couches les plus externes de la photo-

sphére varie peu quelque soit la température effective (valeurs calculées par le code

de Gustaffson).

Pour les raies optiquement épaisses, le lien est moins direct ; mais les parametres
déterminants qui contrélent la forme du profil sont le facteur d’amortissement et
Vopacité de la raie (fp, dans le formalisme de Milne-Eddington). Le parametre
d’amortissement prédominant, outre le terme d’amortissement radiatif, dans les
étoiles de type spectral tardif est du a effet Van der Waals, et dépend de la densité
d’hydrogene neutre. Nous avons tracé la valeur du parametre « de la raie du lithium
pour différentes température effective fonction de la structure en température de la
photosphere (fig. 3.5). L'opacité dans les ailes de raie est plus faible donc le flux
émergeant a ces longueurs d’ondes provient des couches les plus externes, dans les-
quelles le facteur d’amortissement o varie peu (L’abondance de I’hydrogene neutre
a ces températures est a peu pres constante).

En fixant les autres parametres a des valeurs raisonnables, on peut ainsi construire
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le profil local, en contraignant la valeur de By. En pratique, on calcule I’élargissement
Doppler a la photospheére, et on fixe la profondeur de raie maximale égale a 1.
Méme si cette démarche parait moins rigoureuse que celle qui consiste a ajuster
directement les profils locaux, utiliser des profils locaux légerement différents n’en-
traine qu’une différence minime sur la reconstruction finale de I'image (Welhau et

al. (1991) et Rice et al. (1989)).

3.2 Tests et améliorations de la méthode paramé-
trique

Etant entendu que la méthode développée ici a pour but de déterminer I’existence
ou non de larges inhomogénéités a la surface des étoiles jeunes et dans le cas d’une
réponse positive de les localiser, on a procédé a plusieurs tests de reconstruction
dont le rapport ici est limité volontairement au cas de résolutions spectrales entre
30000 et 40000, et pour des structures de surface projetée comprises entre 0.1 et 0.4.

Nous développons explicitement dans la section 3.2.2, quelques tests de recons-
truction paramétrique qui permettent d’illustrer la méthodologie. Faire le rapport
systématique de tous les tests effectués serait fastidieux et nous donnons les princi-
pales conclusions dans la section qui suit.

Nous avons calculé des jeux de raies synthétiques a partir d’une configuration
donnée de taches photosphériques. Les données utilisées dans le programme de re-
construction ont alors été altérées. Les tests ont consisté a la reconstruction de
I'image photosphérique en adoptant différents parametres initiaux de taches, diffé-
rentes couvertures de phases, en modifiant les caractéristiques stellaires pour tester

leur influence sur la reconstruction.

3.2.1 Contraintes de la méthode
Conditions initiales

Les conditions initiales des parametres des taches jouent un role non négligeable
dans la reconstitution de la configuration des petites taches (f < 0.1), lorsque les
parametres introduits initialement sont loin de la solution. Dans ce cas, la minimi-
sation du x? a tendance & produire des taches dont la température est faiblement
différente de la photosphere et de grande surface projetée. C’est-a-dire que la mini-

misation “aveugle”du x? conduit & minimiser P’effet global réparti sur tout le profil
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de raie au détriment des déformations locales; en effet, si I’effet local d’une tache est
moins importante que ’accroissement de la largeur équivalente réparti sur ’ensemble
du profil (voir chapitre 3), la minimisation va conduire naturellement a un minimum
local. 1l s’agit donc d’une minimisation des largeurs équivalentes des profils théo-
riques par rapport aux données et les profils de raie obtenus sont alors semblables
4 des raies uniquement de rotation. On dispose de ce fait d’un critere net pour jau-
ger la crédibilité d’une reconstruction ; ['obtention de taches de ce type couvrant la
majeure partie de [’étoile sur toutes les phases (donc polaires) et de faible différence
de température avec la photosphére) lors d’une reconstruction via I'imagerie Doppler
doit étre considérée un artefact de la méthode. En produisant des taches de ce type,
qui ne véhiculent que des informations principalement réparties uniformément sur
I’ensemble des profils (déformations globales), 'objectif de ’imagerie Doppler qui
consiste & exploiter les déformations locales contenant les informations sur les vi-
tesses projetées (qui contraignent la position des taches) n’est pas atteint. On peut
noter que le critere d’élimination des reconstructions de ce type est clair et qu’il n’y
a aucune ambiguité entre des taches polaires réelles et celles justes décrites.

Des configurations de taches similaires peuvent étre obtenues dans deux autres

cas:

1. en introduisant une température photosphérique erronée.
Il est donc important pour reconstruire une cartographie a partir de données
spectrales observées de disposer d’une estimation de la température photo-

sphérique indépendante.

2. en introduisant un nombre de taches inférieur au nombre réel de taches et
si les conditions initiales des parametres des taches sont trop éloignées des

parametres réels.

Les parametres initiaux qui conditionnent le plus la convergence vers la solu-
tion adéquate sont la colatitude et la longitude des taches dans la mesure ou elles
déterminent ’espace des vitesses projetées concernées. Pour des petites taches, il
faut introduire une estimation sur la vitesse projetée dont l’erreur est inférieure a
~40%. Cependant pour des taches dont la température differe beaucoup de la pho-
tosphere propre, les déformations locales (au sens défini dans le chapitre précédent)
sont suffisamment importantes pour que une information a priori puisse étre utilisée.
Pour des taches plus importantes f ~ 0.25 'erreur sur la vitesse projetée introduite

initialement peut étre importante (> 70%) pour retrouver la configuration réelle,
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3 condition bien sir de disposer d’une couverture en phase suffisante, qui permet

effectivement de suivre I’évolution de sa vitesse projetée.

Nombre initial de taches

En introduisant une tache qui n’existe pas dans I'image de départ, quatre alter-
natives se présentent lors du processus d’ajustement. Soit la tache est rejetée a des
phases inobservées, ce qui I'exclut de I'image finale; soit elle se réduit a un pixel
et amplitude des déformations introduites est inclue dans les barres d’incertitudes
des données; soit la température de la tache retrouve celle de la photosphere, ce
qui la rend indiscernable de la photosphére propre; soit les parametres de la tache
se confondent avec ceux d’une autre tache; elle disparait de toute facon aussi de la
reconstruction.

En introduisant un nombre inférieur de taches & celui qui était utilisé lors du
calcul des données synthétiques, deux alternatives sont possibles qui dépendent de
la surface projetée des taches en présence. Pour des taches comparables (i.e. engen-
drant des déformations de méme amplitude sur un nombre de phases équivalent), le
processus de minimisation résultera en une minimisation globale: tache couvrant la
majeure partie de I’étoile, dont le contraste d’intensité avec la photosphere propre
est faible. On retrouve le cas typique d’une reconstruction “ratée”, avec I’avantage
cependant qu’il n’y a pas d’ambiguité pour le reconnajtre.

Si une tache de grande surface projetée est présente en méme temps qu’une autre
plus petite, et si les paramétres initiaux utilisés sont plus proches de la seconde alors
méme si les déformations engendrées par la premiere sont plus importantes, le x*
peut “accrocher” sur la seconde tache. La valeur du x? est indicative de I’adéquation
du nombre de taches utilisées. mesure de I'incomplétude de la solution et la nécessité

de modifier soit le nombre de taches, soit les conditions initiales.

Taches chaudes / taches froides

Une tache froide engendre une émission dans le profil de raie. L’éventuelle confu-
sion avec deux taches chaudes, qui engendreraient deux absorptions, est limitée du
fait de la variation de largeur équivalente des raies avec la température. En effet,
la présence de taches froides “creuse” I’ensemble du profil de raie alors que celle de
taches chaudes a pour effet de “remonter” en moyenne le profil (voir chapitre 3).
Donc méme pour les régions de ’étoile hors des taches, le flux dans les raies contraint

aussi la température des taches présentes. De plus, une couverture en phase adéquate
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permet de vérifier le nombre de structures présentes: pour deux structures, il existe-
rait au moins une phase pour laquelle une tache serait visible alors que ’autre serait
situé sur I’hémisphere opposé (sauf bien sir pour deux taches polaires). D’autre part,
on a vu que seules de grandes structures sont discernables. A amplitude de déforma-
tions fixée, deux taches chaudes, qui provoqueraient deux composantes en absorp-
tion, couvriraient la majeure partie de la photosphere, ce qui reviendrait a modifier
la valeur de la température effective, par ailleurs fixée par le type spectral de ’étoile.
Par ailleurs, des données photométriques simultanées tranchent toute ambiguité sur
Pexistence de taches chaudes ou froides. Si les données photométriques simultanées
ne sont pas disponibles, la stabilité apparente des régions photosphériques pertur-
bées des WTTS (voir sections 1.3.5 et3.3) sur plusieurs années permet d’utiliser a
titre d’indication une photométrie antérieure aux données spectroscopiques. Toutes
ces considérations permettent de s’affranchir de I’ambiguité entre taches chaudes et
taches froides et de s’assurer qu’utiliser pour parametres initiaux des taches plus
chaudes ou plus froides que la photosphére ne change pas la cartographie finale.

Cela va étre montré avec la série de tests quantitatifs suivants.

parametres des taches issus de la reconstruction

Il semble remarquable que méme en commettant des erreurs non minimes sur
les caractérisques stellaires, la position des taches est quasiment toujours retrouvée,
sauf dans des cas extrémes.

Par exemple, en diminuant beaucoup la température effective par rapport a celle
qui a été utilisée lors du calcul des données synthétiques, on ne retrouve pas la confi-
guration des taches initiales mais a la place une structure recouvrant completement
I’étoile et dont la température est telle que la largeur équivalente correspond a la
largeur équivalente moyenne de la vraie photosphere tachée. Parce que ’erreur com-
mise sur la photosphere est plus importante que les déformations introduites par
les taches, le test du x? tend alors & minimiser globalement la différence des profils
de raie avec les données, et tend a produire une photosphere moyenne. Les symp-
tomes de 1'utilisation d’une température photosphérique erronée sont alors clairs.
Pour retrouver la cartographie correcte il faut que les erreurs globales sur les profils
n’excedent pas les déformations locales.

D’une facon tres générale, si les parametres initiaux des taches sont trop éloignés
des valeurs réelles, ou si les parametres stellaires sont grossierement faux, le test du

x? aura tendance a minimiser globalement les différences entre les raies du modele
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et les données ; c’est-a-dire que les déformations locales ne seront pas reproduites.

température des taches

Si I'image de départ ne posséde que des taches de faibles différences de tempé-
rature avec la photosphere (AT < 300K), et si le rapport du signal sur bruit est de
Porde de 50-100, on ne retrouve pas la position (6, ¢) des taches de la configuration
initiale. Le test de x? n’itére pas sur ces deux parametres mais cependant il ajuste
le rayon et la température. Ainsi, I"image reconstruite posseéde une couverture de
taches équivalente a celle I'image réelle qui a produit les données synthétiques, et
une variation du continu intégré sur le disque stellaire similaire. On ne retrouve
donc ni la position ni méme le nombre correct de taches. L’analyse spectroscopique
n’est, dans ce cas, pas plus performante que ne ’est I’analyse photométrique. Cela
est trés simplement explicable, en vertu du fait que seules les déformations notables,
que produisent des taches de température faiblement différente a celle de la photo-
spheére, se répartissent globalement sur la raie (voir section 2.4), et que ce qui permet
de localiser les structures est I’amplitude de I'effet local qui ne se distingue pas du
bruit pour ce type de température. La localisation des structures de température

guere différente de celle de la photosphere est donc peu crédible.

Unicité des solutions

Nous avons vu précédemment qu’introduire un nombre inférieur de taches au
nombre réel avait pour conséquence (si les taches possedent une surface projetée
similaire) une minimisation globale de la différence des profils calculés au cours de
la minimisation du x? avec les données.

Par contre en introduisant un nombre supérieur de taches, le processus de mi-
nimisation du x? parvient trés bien a éliminer les taches qui ne sont pas présentes.
D’autre part, les conditions initiales jouent un réle non négligeable (pour des taches
de surface projetée relativement petite ~0.1) quant au succes de la reconstruction.
Il est donc préférable d’introduire un grand nombre de taches puisque il y a plus de
chances que parmi elles se trouvent des taches dont les parametres ne sont pas trop
éloignés de ceux d’une structure réellement présente.

Cela indique que pour garantir le succes de la reconstruction sans avoir a ef-
fectuer plusieurs tests de reconstruction laborieux qui consisteraient a augmenter
progressivement le nombre de taches en modifiant a chaque fois les conditions ini-

tiales, il est préférable d’introduire des le début un ensemble de nombreuses taches
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régulierement réparties sur la surface de ’étoile.

Les critéres que nous avons introduits pour I’élimination des taches “en trop”,
s’introduisent naturellement dans le processus d’inversion de la matrice d’Hessian, en
faisant appel a la routine des contraintes des parametres. 5i pour certaines taches
le nouveau jeu de parametres, obtenu lors de l'inversion de la matrice d’Hessian
modifiée (voir section &), donne des valeurs outrepassant leur domaine de variation,
cela indique que ces taches ne sont pas (ou mal) contraintes par I’ensemble des
données disponibles, et ne devraient donc pas faire partie des parametres libres. Si
ce cas se présente, on adopte une nouvelle configuration initiale conservant les taches
qui se comportent bien et on élimine les autres. A chaque fois qu’une telle situation se
présente, le processus de minimisation du x? est réinitialisé. Cela est indispensable,
puisque cette méthode repose sur la comparaison de modeles successifs pour tracer
un chemin dans I’espace des parameétres des taches; si le premier modele indique que
la configuration des taches adoptées est inadéquate, il est inapte a jouer un futur
role discriminatoire. Le second critere introduit pour éliminer les taches est sur la
surface projetée qu’il est possible de reconstruire en fonction du rapport signal sur
bruit. En fonction de ’analyse précédente, et pour laisser cependant une autonomie
pour le processus d’ajustement, nous conservons les taches dont la surface projetée
est supérieure au dixieéme de la surface limite estimée par 1’étude dans la section 2.4.
de la taille du dixieme de qu’il est possible de discerner (apergue au moins sur une
phase) On a testé qu’en effet, ces taches n’étaient pas piégées dans les structures de
bruit et cela préserve ainsi un large domaine d’ajustement pour les parametres. Pour
un rapport signal sur bruit de I’ordre de 100, cette limite sur la surface projetée est
de l'ordre de 0.01.

L’intérét de cette méthodologie est de garantir unicité de la solution en évitant le
plus possible d’introduire des criteres subjectifs liés a I’'opérateur, en ce qui concerne
le nombre de taches et leurs parametres initiaux, pour laisser place a des criteres
objectifs de bon conditionnement des parametres libres. Cela a en plus l’avantage
de ne conserver que les taches qui peuvent étre réellement contraintes par le jeu de

données.

3.2.2 Tests Quantitatifs

Nous adoptons une résolution de 40000, et une couverture en phase régulierement
espagé de 0.1 en phase, pour une étoile possédant une vitesse de rotation maximale

de 95km/s et incliné de 50 degrés sur ’axe de visée . On a donc au total 10 profils
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TAB. 3.3 - Qualifications des taches utilisées dans les différents modéles synthé-
tiques. La premiére colonne correspond au numéro du modeéle synthétique ; la seconde
auw num’ero de la tache ; la troisiéme au nombre de phases rotationnelles permettant
de la voir; les 4 qui suivent spécifient les paramétres des taches (référentiel de Uétoile
en général) : O, angle d’ouverture [deg] pour une tache sphérique (angle d’ouver-
ture minimum pour 'anneaw) , Oy, angle d’ouverture mazimal pour une structure
annulaire, ¢ latitude [deg], 0 colatitude [deg] centre de la structure, 66 extension
en latitude dans le cas d’une structure azisymétrique (anneau)(rérentiel centré sur
la tache), Tspor température de la tache [K]; les deuz derniéres correspondent a la
surface projetée mazimale et minimale discernées parmi les phases rotationnelles ou

elles apparaissent

No modéle # tache Nyye ©O(min) © sup 6 860 ¢ Tipot Sfmas Fmin

1 1 10 30 20 -45 3800 0.22 0.1
2 ) 30 100 45 3800 0.16 0.02
2 1 10 65 110 0 45 4000 0.26 0.26

TAB. 3.4 - Qualifications des modéles synthétiques calculées et utilisées pour la re-
construction d’images. Premicre colonne : numéro du modéle, seconde :le nombre de
taches qu’il comporte, troisiéme : géométrie des taches les deuz suivantes correspon-
dent a la résolution instrumentale puis la longueur d’onde utilisée [A], la cinguieme
colonne est le nombre de phases rotationnelles; la suivante ’espacement entre les
phases. Les quatres derniéres spécifient les caractéristiques de Détoile : vqo vitesse
de rotation équatoriale [km/s], i angle d’inclinaison [deg], Tcss température effective

[K], € coefficient d’assombrissement centre-bord

No modéle N,p,e géometrie R A Nphases AP vroe 1 Teypy €
1 2 sphérique 40000 Li6707 10 0.1 95 50 5200 0.55
2 1 annulaire 40000 Li6707 10 0.1 95 50 5200 0.55

synthétiques qui servent de support pour chaque test de reconstruction qui suivent.

MODELE 1.

eRapport signal sur bruit infini

Nous adoptons une répartition réguliére de 18 petites taches dont I’angle d’ouverture

est de 15 degrés et la surface projetée maximale est de 0.07. On place 6 taches
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espagées de 60 ° en longitudes sur chacune des trois colatitudes (45°, 90° et 135°)
(voir figure 3.6). Au terme de 12 itérations, I'image finale obtenue est bien celle
qui avait servie au calcul des données synthétiques. Le processus d’élimination des
taches s’est donc bien effectué (voir figure 3.7). Les ajustements des parameétres des
taches des 18 taches sont reportés dans les figures 3.8, 3.9 et 3.10.

erapport signal sur bruit égal 100:1

Nous altérons les données pour obtenir un rapport signal sur bruit (100:1) compa-
rable a celui qui est obtenu avec les données réelles des étoiles T Tauri analysées
plus tard. En adoptant la méme configuration des taches initiales précédemment
utilisée, I'image finale obtenue est une photosphere sur laquelle n’a subsisté aucune
des taches introduites (voir figure 3.11). Le facteur de couverture individuelle des
taches étant faible, nous avons introduits des parametres initiaux mal contraints
par les données, puisque les déformations qu’elles suscitent dans les profils de raies
ne sont pas supérieures au rapport signal sur bruit. En effet, comme il a été vu au
chapitre précédent, seules des taches de surface projetée supérieure a 0.1 et de fort
contraste d’intensité avec la photosphere sont discernables.

A D'opposé, nous avons adopté des taches pour la configuration initiale couvrant
la majeure partie de la photosphere, au point de ne laisser qu’une faible fraction de
la photosphere “propre” découverte. Le processus d’ajustement élimine les taches et
les remodeéle jusqu’a obtenir la configuration finale (voir figure 3.12) Celle-ci redonne
bien la tache polaire, mais la solution obtenue dans les régions équatoriales laisse
des taches piégées dans le rapport du signal sur bruit.

En introduisant une contrainte dans le programme de reconstruction qui élimine
les taches provoquant des déformations inférieures au niveau de bruit on obtient
une reconstruction correcte, avec tout de méme une moins bonne résolution pour la
tache équatoriale (voir figure 3.13).

L’équateur dans le cas d’étoile inclinée d’un angle de 'orde de 50 ° a I'inconvé-
nient d’étre plagé dans les régions ou l’assombrissement centre-bord est maximum,
le contraste d’intensité entre les taches et la photosphére est moins important, ce
qui limite ’amplitude des déformations, et donc réduit la discernabilité.

De plus, méme si la résolution en vitesse est la méme pour toutes les régions de
I’étoile, I’équateur défilant sur le plan du ciel plus rapidement que les régions polaires,
les structures équatoriales sont moins longtemps visibles. Cette différence des régions
polaires avec les régions équatoriales s’accentue avec ’'inclinaison de 1’étoile. Les

régions polaires étant constamment visibles quelque soit la phase observée.
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MODELE 2.

erapport du signal sur bruit infini
Nous adoptons une répartition réguliére de 18 petites taches dont I’angle d’ouverture
est de 15 degrés et la surface projetée maximale est de 0.07. On place 6 taches
espacées de 60 ° en longitudes sur chacune des trois colatitudes (45°, 90° et 135°)
(voir figure 3.6). Cette fois-ci nous avons adopté une configuration axisymétrique
pour le systéme de taches servant au calcul des données synthétiques. En adoptant
pareillant les 18 taches initiales, la configuration finale est retrouvée au terme de 14

itérations (voir figure 3.14 ).

Conclusions

Nous nous sommes placés dans des conditions identiques a celles qui limitent
les données réelles obtenues sur les étoiles T Tauri (instrumentation et rapport du
signal sur bruit et couverture de phases). Seules de grandes structures sont alors
discernables & la surface. Nous avons limité les criteres subjectifs pour I'introduction
de la configuration initiale de taches en couvrant la photosphere de structures qui
s’éliminent progressivement lorsque les parametres ne sont pas bien contraints par
les données. Nous retrouvons ainsi les structures & la surface. Pour des parametres

initiaux inadéquats, trois alternatives sont possibles
1. soit la photosphere est nettoyée de toute tache

2. soit une large structure, la plupart du temps centrée sur les régions polaires
et couvrant la majeure partie de ’étoile, de faible contraste d’intensité avec la

photosphére propre moyenne globalement I’ensemble des profils.
g P

3. plus rarement, une tache de fort contraste d’intensité mais de faible surface
projetée reste piégée sur le bord du disque, si le critere d’élimination des taches
en fonction de ’amplitude de déformations ne tient pas compte du rapport du

signal sur bruit des données.

Les criteres sélectifs d’une reconstruction convenable sont alors clairs.
Les régions équatoriales sont moins bien résolues que les régions polaires et ceci

pour trois raisons

1. forme des isovitesses (voir chapitre 1)
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2. elles disparaissent régulierement du champ de vision de ’observateur en fonc-
tion de la phase rotationnelle, alors que les régions polaires sont tout le temps

observées

3. pour des angles d’inclinaison petit, ces régions sont situées au bord du disuqe,
13 o I'effet de ’assombrissement est maximal; le contraste de température est
corrélativement plus faible, ce qui amoindrit ’amplitude des signatures dans

le profil.

On peut noter que rendre libre le nombre de taches a la surface et “donner”
les critéres de contraintes dans le processus de reconstruction permettant de les
supprimer si elles sont mal contraintes par les données, peut étre le degré zéro d’une
sorte d’apprentissage comme pourrait le faire un réseau de neurones, déja utilisé

dans en astronomie radio (en particulier pour la VLBI).

117



3.3 Applications aux étoiles T Tauri

3.3.1 Publ.1: Imagerie Doppler de V410 TAU

Résumé de D’article suivant (Joncour et al. 1994a)

V410 Tau est une des plus lumineuses étoiles T Tauri appartenant aux rotateurs
rapides (vitesse de rotation projetée de 70 km/s, incliné de 70 ° sur I'axe de visée)
de magnitude visuelle 10.6-11.2, de type spectral K7 (Cohen et Kuhi 1979), et son
type aussi spectral semble aussi variable (K4 par Bouvier et al. 1986 et K2 par Basri
and Batalha 1990). Il est connu depuis 1975 que sa courbe de lumiere connait de
fortes variations (Romano), ce qui fait qu’elle a été une cible privilégié pour observer
Pévolution de sa courbe de lumiere & long et court terme et étudier les variations
dans les différentes bandes photométriques (Rydgren and Vrba 1983; Vrba et al.
1988; Bouvier et Bertout 1989), et déterminer une variation périodique de 1.87 jours.
Cette étoile a fait I’objet des premiers modeles simples de taches a ’aide des données
photométriques, qui suggerent un facteur de couverture de taches de I’ordre de 30
3 40% et une température inférieure de 800 & 1400 K en dessous de la photosphere
(Vrba et al 1988; Bouvier et Bertout 1989; Herbst 1989). Le suivi a long terme de sa
courbe de lumiére suggere la présence d’au moins deux taches du fait de I’assymétrie
de la courbe de lumiere en fonction de la phase rotationnelle et une stabilité des
régions froides sur 1’échelle d’une dizaine d’années. Il est a noter cependant que la
courbe de lumiére passe de simplement assymétrique & doublement piquée suggérant
Iexistence d’une rotation différentielle & sa surface et une dérive des taches. De plus,
un rayonnement radio non thermique a été détecté sur cette étoile, suggérant une
forte activité magnétique (Cohen et Bieging 1986). Nous avons mené les observations
3 Pobservatoire de Haute Provence a 'aide du spectrographe AURELIE (32000 de
résolution) et sur le domaine centré sur la raie du Lithium neutre. L’application
de notre modele d’imagerie doppler décrit dans les chapitres 3 et 4, permet de
mettre en lumiére I’existence d’une large tache & hautes latitudes couvrant 35%
du disque stellaire de 1400 K plus froide que la photosphere, plus une plus petite
tache & moyenne latitude (couvrant 10% du disque et 1000K plus froide que la
photosphére) sur ’hémisphere opposé a l'observateur lorsque la premiére région lui
fait face. La courbe de lumiere déduite du modele est en bon accord avec les données
photométriques obtenues quelques mois avant nos observations spectroscopiques.
L’image obtenue ne suggére pas au contraire de HDE 283572 (voir section suivante)

une structure dipolaire du champ magnétique. Des taches également situées a des
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hautes latitudes ont également été trouvée par Strassmeier et al. 1994, par ’analyse

Doppler & 'aide d’un code basé sur la technique du Maximum d’entropie.
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Abstract. We present images of the surface temperature distribu-
tion of the rapidly rotating weak emission-line T Tauri star V410
Tau. Doppler imaging in the resonance lithium line at 6707A
reveals the presence of large, cold spots located predominantly
at one rotational stellar pole. The synthetic visual light curve de-
rived from the Doppler-images agrees well with the observed light
curve. We find litile evidence for magnetic dipole field geometry
in this T Tauri star.

Key words: V410 Tau - Doppler imaging — T Tauri stars —
photospheric spot

1. Introduction

V410 Tau is a luminous weak emission-line T Tauri star (WTTS)
with H, emission equivalent width of = 3A. Its photospheric
spectrum is variously classified as K7 by Cohen and Kuhi (1979),
as K4 by Bouvier et al (1986) and more recently as K2 by Basn
and Batalha (1990), on the basis of high-resolution spectroscopy
covering a large wavelength range.

After it was discovered that its light curve exhibits strong
variations (Romano 1975), the star was observed photometrical-
ly on a regular basis (Rydgren and Vrba 1983; Vrba et al 1988;
Bouvier and Bertout 1989). These authors reported short-term
regular variability on 1.87d time scale which they interpreied
as rotational light modulation due to stellar spots. The periodic
modulation is not sinusoidal, which indicates the presence of at
least two photospheric spots. Simple models suggest a spot cov-
erage of about 30-40% of the stellar disk and a spot temperature
800 to 1400 K below photospheric temperature (Vrba et al 1988;
Bouvier and Bertout 1989; Herbst, 1989).

Because V410 Tau is a fairly rapid rotator with vsini =
71 km/sec (Hartmann and Stauffer 1989) as well as one of the
brightest WITSs (m, = 10.6-11.2and L, =~ 2.3 L), it is probably
the best candidate of the T Tauri class for applying Doppler
imaging techniques to derive its surface properties in a more
precise way.

2. Observations and Data Reduction

Spectroscopic observations were carried out in January 1990 at
the Observatoire de Haute-Provence, using the 1.52m telescope
equipped with the medium-high resolution coudé spectrograph
AURELIE and a Thomson TH7832 CCD detector. The selected
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wavelength domain covered 40A and was centered approximately
on the Lil A6707A line. The resolution of R = 32000 corresponds
to a pixel of ~ 0.2A. The exposure time varied from 1 to 3 hours
depending on weather conditions. The Observation Journal is
shown in Table 1, where the following indications are given. Col-
umn 1: specitogram number; Column 2: last digits of the obser-
vation's Julian Date (add 244 0000) ; Column 3: rotational phase
at mid-exposure ; Column 4: exposure time; Column 5: signal-
to-noise ratio of individual spectrogram. The data reduction was

Table 1. Journal of Observations

# Julian Date ®,,, tup(s) S/N
1 7909.443 0.94 10800 72
2 7910.324 041 10800 97
3 7911.290 0.92 9000 75
4 7911.409 097 7200 58
5 7913.333 0.02 10800 73
6 7913.476 0.09 8759 70
7 7914.327 055 9900 115
8 7914.462 0.62 9522 69
9 7915.300 0.07 10800 89
10 7915.439 013 7221 61
11 7916.395 0.65 7200 51
12 7916.481 0.69 6064 53
13 7918.246 0.65 10800 63
14 7918.382 0.72 10800 63
15 7922.255 0.79 10800 55
16 7922.396 0.86 10800 67

performed using standard procedures from the MIDAS package.
Specifically, each spectrum was flat-fielded and the dark current
and offset values were subtracted from the intensity counts. The
spectrograms were wavelength-calibrated using about 15 thorium
lines and correction for heliocentric velocity was performed. The
continuum level was then defined by fitting a cubic spline to
selected continuum windows between 6701A and 6703A and be-
tween 6721A and 6723A. Finally, the spectrograms were flattened
and normalized to the same continuum level.

The value of the rotational phase corresponding to each
spectrogram was determined from the ephemeris given by Viba
et al (1988), and using a rotation period value of 1.8714 day
(Herbst, 1989). Adverse weather conditions resulted in a phase
coverage gap between 0.2 and 0.4.
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In order to perform the Doppler imaging analysis, we chose
the sttong resonance line of lithium centered at 6707.84A. Because
of the youth of T Tauri stars, their lithium abundance is often
close to the interstellar value, and the resonance lithium line
is consequently one of the strongest photospheric lines in the
spectra of T Tauri stars (e.g., Basti et al. 1991). Furthermore, the
first ionization potential of lithium is rather small (x;n = 5.39 eV),
so that the neutral lithium fraction varies considerably between
3000K and 6000K. The neuiral lithium abundance in magnetic
spots may therefore be enhanced by large factors and we expect
strong distortions of the lithium line when a spot crosses the line
of sight.

3. Doppler Imaging Method

The basic principle of Doppler imaging is to invert spectral
data using known rotational properties of the star to ob-
tain temperature or chemical abundance maps of the stellar
surface. Since all the parameters associated to the cells de-
scribing the stellar disk are generally lefi free, the problem is
ill-conditioned and one must add a regularization condition
(Vogt et al. 1987; Rice and Welhau 1990; Piskunov et al 1990;
Strassmeier et al. 1991).

For the two following reasons, we feli that we did not need
to implement such a sophisticated method in the case of V410
Tau.

o The star is relatively faint, so that it is currently difficult
to obtain specirograms with a resolution larger than, say, 50000.
For vsini = 70 km/sec, the number of resolved wavelength
intervals in an unsaturated line is about 25. Assuming that a spot
is detected when it is seen on at least three adjacent pixels, this
means that we cannot resolve spots that span less than 12% of
the star's diameter in longitude.

o The currently attainable signal-to-noise ratio for this object
is about 50 to 100 in 1 to 3 hours exposure time on medium-sized
telescopes. Only spots with temperatures at least 800K lower than
that of the photosphere are therefore able to alter significantly
the rotation-dominaied lithium line profile.

Thus, we expect only large and cold spots to be detectable
in our data, and it appears unreasonable here to assume that
every one of the pixels describing the stellar disk can be an
individual spot. Instead, we chose to constrain the individual
spots to be circular in shape and to span at least three pixels
in longitude. The first assumption allows us to limit to four
the number of free parameters for each spot: angular radius,
colatitude and longitude, and temperature. With this description,
we found it sufficient to use a x* minimization in order to derive
basic properties of the photosphere compatible with our data set.

The numerical procedure goes as follows: (i) the model stel-
lar disk is divided into a number of square-shaped elementary
cells of equal projected area, the size of which is related to the
spectral resolution of the observations; (ii) a local line profile is
assigned to each cell using a method described below; (iii) the
total absorption profile is computed by integration.

One then compares the model profile P, where ) is the
wavelength resolution interval, to the observed data points D,
Denoting by N, the number of wavelength points in the line and
by N, the number of different rotation phases, we minimize

Ny N

= e

=1 k=1

Gr-ny

R (1)

In practice, we modified and adapted to the case at hand the
Levenberg-Marcquardt method as implemented by Press et al
(1986).

We now come back to step (ii) in the above procedure, ie.,
the determination of the local absorption profile emitted in each
model pixel of the star. Curves of growth of the LiIA6707 line were
computed as a function of stellar effective temperature, gravity,
and microturbulent velocity by Basri et al (1991). They were
used here to derive the parameters which enter the expression
for the local depth profile shape in the framework of the Milne-
Eddington formalism. The wavelength displacement of the local
profile was then derived from the radial velocity of the pixel. A
limb-darkening parameter value of 0.6 was used for this late-type
star. Details of the numerical method and tests will be given
elsewhere (Joncour, in preparation).

4. Resulis and Discussion

The stellar parameters used in the computation, taken from Basti
et al (1991), are given in Table 2. Figure 1 shows the values of
the normalized ¥* for individual models of the solution with the
best overall *, and Figure 2 displays the photospheric brightness
distribution at light maximum and minimum, where the phase
coverage is best, corresponding to that solution.

Table 2. Photospheric properties of V410 Tau
logN(Li)

Ty logg Veq 1
K (cgs) km/s (°)
4800 3.6 75 70 3.5
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Fig. 1. Individuals x*-values of each model The overall 2 as defined in
Eq. 11s equal to 0.88

Defining the rotational pole visible to us as the North pole,
we find there a rather cold, extended spot with a colder, smaller
adjacent spot. A third spot is located at intermediate latitude on
the opposite southern hemisphere. Spot: properties are summa-
rized in Table 3, where 9 and ¢ are respectively the colatitude
and longitude of the spot center at zero phase, where © is its
angular radius, and where f,,, is the maximum projected spot
area as seen at phase ®,,,.

Large size spots are found on magnetically active late-type
stars, such as Ap stars and RS CVn binaries, and Dopple:-
Zeeman imaging of these bright objects reveals strong correla-
tions between magnetic field strengih and spots (Donati et al.
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Fig. 2. Photospheric temperaiure map of V410 Tau at various rotational phases, as obtained from Doppler imaging. The corresponding observed
(crosses) and model (solid line) profiles of the Lil 26707A line are also shown for each phase. The spatial resolution is inferred from the actual
spectral resolution. The brightest yellow corresponds to maximum temperature {4800K) and black corresponds to about 3000K (see Table 3)
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Table 3. Properties of V410 Tau spots

T'pot 0 ¢ 6 fma:n Qrn¢
3443  29° -12¢° 45° 036 0.02
3021 40° -105° 21° 0.09 041
3765 127° -177° 26° 0.09 055

1992). We hypothesize here that the same physical process is at
work in V410 Tau, ie., that strong subphotospheric magnetic
fields inhibit the stellar convection so that the overlying region
cools down.

That two out of three derived spots are located at high
latitudes might be of concern, since Rice et al (1989) show that
spurious detections of polar spots may occur in Doppler imaging
when the equator lies in the stellar limb. We however note that
the equator is well resolved at the high inclination angle at which
we see V410 Tau, which excludes that the polar location of its
spots is caused by such a bias. Vogt et al (1987) noted that
mirroring effects set in for view angles 70° and larger. We do not
encounter problems due to this effect in the actual computations,
presumably because V410 Tau's inclination angle is at the low
end of the range where mirroring becomes important. We thus
conclude that spot positions are quite reliable.

We note that possible additional spots would not be detected
here if they were located beiween phase 0.3 and x~0.5, or at
the South pole. However, the good agreement between the V
light curve as observed in 1988-89 and the theoretical light curve
derived from our Doppler images (see Figure 3) excludes that a
major spot (fpe > 0.2) is “hidden” at phase 0.3-0.5. It is also
gratifying to find that the fractional spot coverage and the mean
temperature contrast between spotted regions and photosphere
are both consistent with the values predicted by Herbst (1989)
on the basis of the photometric variations.

The lack of sensitivity to small spots makes it difficult to
infer the global magnetic field geometry from the present data. A
basic question to answer is whether we have indications for the
dipole geometry advocated by proponents of disk/star magnetic
interactions in young stellar objects. If one expects that magnetic
dipole fields lead to the emergence on the stellar surface of two
opposite spots with comparable properties, then we obviously
have little indication for such symmetry here. In any case, the
results are not inconsistent with theoretical ideas of Schussler
and Solanki (1992), who propose that the dynamo process is
essentially the same in the Sun and in magnetically active stars,
with the difference that in these fasi-rotating stars, the Coriolis
force tends to suppress the displacements perpendicular to the
rotation axis, so that spots emerge preferentially near the polar
regions.

We noted in Section 1 that the spectral type of V410 Tau
does not seem well-determined. It is tantalizing to suggest that
the lazge spots alter the spectral type in such a way that the
mean effective temperature may vary with the rotational phase.
Assuming for the sake of illustzation that spots and photosphere
emit blackbody radiation at their respective temperatures, the
overall stellar “effective temperature” can be derived at each
phase. We find that the range of temperatures determined in
this way is roughly consistent with the various determinations
of spectral type. The same estimate confirms that the derived
“effective temperature” increases with decreasing wavelength, so

V magnitude

v vv v A4 v vwe vve v v vev

1.2 4 . L
o 0.5 1

Rotational Phase

Fig. 3. The solid line shows the V light curve as derived from the Doppler
image. The triangles indicate the rotational phase of spectroscopic obser-
vations. The dots are V photometric data (Herbst 1989), and error bars
indicate approximate uncertaintics

that spectral types derived from the blue spectral ranges are
somewhat earlier than those derived from the red spectral range,
as observed in several T Tauri stars by Bouvier and Appenzeller
(1992). A detailed spectroscopic study of V410 Tau and more
precise theoretical spectral type predictions should confirm these
results.
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3.3.2 Publ.2: Imagerie Doppler de HDE283572
Résumé de ’article suivant (Joncour et al. 1994b)

L’étoile T Tauri & faible raie d’émission HDE 283572 est connue pour émettre
un rayonnement radio non-thermique (O’Neal et al. 1990) et posséder une forte
activité X variable et une modulation périodique de sa courbe de lumiere T,, =
1.548jours (Walter et al., 1987). Son type spectral est approximativement G8IV-V,
de magnitude visuelle de ’ordre de 8.6 et elle posseéde une vitesse de rotation proje-
tée de l'ordre de 80 km/s et une angle d’inclinaison de 60°. Elle présentait toutes les
conditions pour analyser les raies photosphériques a 1’aide de I'imagerie Doppler et
tenter d’imager sa surface. Les observations ont été menées a l'observatoire du Pic
du Midi pendant 15 jours en début de nuit, sur le télecope Bernard Lyot et a l’aide
du spectrographe-Echelle MUSICOS de résolution instrumentale 38000(Baudrand
& Bohm 1992). Nous avons sélectionné le domaine rouge du spectre (55704 a 8650
A), puisque les raies photosphériques se trouvent préférentiellement plus fortes a ces
longueurs d’onde, puisque le type spectral est tardif, ces étoiles sont plus lumineuses
dans la portion rouge du spectre électromagnétique. Nous avons utilisé simulta-
nément 4 raies photosphériques Fel A6400A, Fel A6393A, Cal A6439A, and Lil
A6707A pour contraindre la cartographie en température de la surface photosphé-
rique & I’aide du modele décrit dans les chapitres 3 et 4. L’analyse révele la présence
d’une tache polaire 1600K plus froide que la photosphére avoisinante, couvrant 15%
du disque stellaire projeté. Une tache localisée sur le pole opposé ne serait pas visible
par l’observateur et ce type de géométrie favorise une symétrie de type dipolaire a
grande échelle pour le champ magnétique de cette étoile, si ,comme c’est le cas pour
les autres étoiles, les taches photosphériques froides sont dues a la présence de forts
champs magnétiques inhibant la convection sub-photosphérique.

Le spectre obtenu contenait la raie de Balmer [Ha] et deux raies du triplet infra-
rouge du Calcium ionisé. L’analyse de la variation de la largeur équivalente avec la
rotation suggere la présence d’une structure atmosphérique de type chromosphérique

qui modulerait sur une demi-période le flux dans la raie.
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Abstract. We present Doppler images of the surface temperature
distribution of the rapidly rotating weak-emission line T Tau-
ri star HDE 283572, as computed from the Fel- 164004, Fel
163934, Cal 164394, and Lil A6707A photospheric lines. This
analysis reveals the presence of one large polar structure 1600 K
colder than the surrounding photosphere. We also find a possible
rotational modulation of the H, and Call equivalent line widths
that suggests the presence of large-scale chromospheric structures
above the stellar surface.

Key words: HDE 283572 — T Taur stars — Doppler imaging -
photospheric spots

1. Introduction

Doppler imaging and Doppler-Zeeman imaging ate routinely
used now to map the surface temperature, magnetic field, and
element abundance distributions of bright magneiically active
stars (Donati et al. 1992). Another class of stellar objects for
which imaging techniques are potentially very useful is the class
of T Tauri stars (TTSs). Solar-type magnetic dynamo activity is
well-documented in a subclass of these young low-mass object-
s, the weak-emission line T Taur stars (hereafter WTTSs; see
Feigelson et al. 1991) for a review of their properties). While the
other subclass of TTSs, the classical T Tauri stars (CTTSs), dis-
plays strong irregular activity that is thought to originate from a
circumstellar accretion disk interacting with the star, it is widely
believed that the underlying star is magnetically active just as
WTTSs are.

One current issue in TTS research is their magnetic field
strength and geometry. The most important question is whether
the inner parts of the accretion disk can be disrupted by mag-
netic pressure and whether maiter accretion onto the star is
channeled by magnetic loops. Observational information about
magnetic field geometry in CTTSs is scarce; the main work we
are aware of is a study of the infrared Call triplet by Herbig and
Soderblom (1980), who conclude that the magnetic field must
be patchy on the surface of at least some active CTTSs. On the
other hand, current models of magnetically controlled accretion
(Konigl 1991) assume large-scale dipolar structures. Obviously,
new observational data relevant to this problem would be helpful
to understand the star/disk interaction.
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While the complexity of phenomena associated with the cir-
cumstellar envitonment of CTTSs makes 1t quite difficult o di-
rectly study their surface, similarities between the inferred mag-
netic properties of WTTSs and CTTSs suggest that properties
of their stellar magnetic fields might be quite similar. With this
in mind, we launched an observational campaign for Doppler
imaging the brightest WTTSs. We recently presented (Joncour et
al. 1994, hereafter Paper I) a first Doppler image of V410 Tau, a
relatively bright, fast-rotating WTTS. Paper I demonstrated the
presence of large spotted regions on V410 Tau, but found little
symmetry in the spot distribution on the stellar surface. This
result was confirmed independently by Strassmeier et al. (1994).

This paper presents Doppler images of HDE 283572, a lumi-
nous WTTS with spectral type approximately G8IV-V. Its pho-
tometric variability is of moderate amplitude (Amy = 0.1), but
HDE 283572 exhibits non-thermal radio emission (O'Neal et al.
1990) and variable X-ray flux (Walter et al. 1987), two properties
that suggest a powerful surface magnetic activity. It is therefore
likely that its almost sinusoidal light curve is caused by the pre-
sence on the stellar surface of a large spotted region. Because
HDE 283572 is a rapid rotator with vsini~ 80 km/s as well as
one of the brightest WITSs (my =8.6), its surface temperature
distribution can be studied by Doppler imaging techniques.

2. Observations and Method

Speciroscopic observations were carried out in February 1993 at
Observatoire du Pic du Midi. Observations at the 2m Bernard
Lyot telescope equipped with the MUSICOS spectrograph (Bau-
drand & BShm 1992) took place on eight fairly clear nights
during a two week observing period. The selected wavelength do-
main extended from 5570 A to 8650 A. At resolution R = 38000
(corresponding to a pixel of ~ 0.16 A), the exposure time varied
from half an hour to one hour. The Journal of Observations
is given in Table 1, where the following indications are given.
Column 1: spectrogram number; Column 2: last digits of the
observation’s Julian Date (add 2,440,000) ; Column 3: rotational
phase at mid- exposure ; Column 4: exposure time; Column 5:
signal-to-noise ratio of individual spectrogram.

Standard data reduction was performed with the MUSI-
COS software package and the value of the rotational phase
corresponding to each spectrogram was determined from the
ephemeris and 1.548 day rotation period given by Walter et al.
(1987).
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Fig. 1. Photospheric temperature map of HDE283572 at various rotational phases, as obtained from Doppler imaging. The corresponding observed
(crosses) and model (solid line) profiles of the Lil A6707A line are also shown for each phase. The spatial resolution is inferred from the actual
spectral resolution. The brightest grey corresponds to maximum temperature (5300K) and black corresponds to about 3700K (see Table 3)

Doppler imaging analysis was performed using simultane-
ously the Fel 164004, Fel 163934, Cal A6439A, and Lil A6707A
photospheric lines. The large equivalent widths of these line re-
sult in maximum line depths close to or larger than 0.1 (in units
of the continuum level) in spite of the large angular velocity of
the star, thus making the Doppler analysis more reliable than
with shallower lines.

The method used to image the surface is basically the same
as in Paper I, to which the interested reader is referred for de-
tails. Two modifications were however introduced to improve the
method.

(1) Local absorption profiles were computed for the relevant lines
using the LTE transfer numerical code of Gustafsson (Bell et
al. 1976), using solar abundance values for Fel and Cal and

interstellar abundance for Lil. The four line parameters in the
Milne-Eddington formalism were constrained by a ¥’ minimiza-
tion for each numerically computed local line profile (Paper I uses
the line equivalent width instead). These parameters ate tabulat-
ed and used subsequently to describe the computed theoretical
profiles.

(i) Line blends make it difficult to isolate single line compo-
nents in late-type spectra and may modify significantly the shape
and equivalent width of the considered lines. We thus took into
account blending in the vicinity of the lines used for the analysis.

The stellar parameters used in the computation, taken from
Walter et al. (1987), are given in Table 2. We use the relationship
of Cohen and Kuhi (1979) between spectral type and effective
temperature.




Table 1.7 ourﬁa.l of Observations

# Julian Date @,, tu(s) S/N
1 9020.353 0.43 1800 92
2 9021.293 0.04 3600 120
3 9021.341 0.07 3600 136
4 9023.277 0.32 3600 100
5 9025.311 0.63 3600 187
6 9026.265 0.25 3600 178
7 9026.314 0.28 2700 133
8 9028.268 0.55 3600 127
9 9028.316 (.58 3600 130
10 9029.342 0.24 3600 145
11 9030.279 0.84 3600 120

Table 2. Photospheric properties of HDE 283572. Abundances
are on a scale where log N(H) = 12.

Ter logg vy + N(Li) N{Ca) N(Fe)

K (gs) km/s ()

5300 3.8 90 60 3.2 6.36 748
d)rc>t

1024
0.25
0.28
1032}
10.43
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10.58
10.63 F
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Fig. 2. Profiles of the photopheric lines used for the Doppler imaging
analysis (dotted lines). The solid lines show the best solution.
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3. Results and Discussion

The result of the Doppler imaging procedure is straightforward.
The best data fit is obtained for a large single spot covering
the rotational pole visible to us (Figure 1). Spot properties are
summarized in Table 3, where 6 and ¢ are respectively the
colatitude and longitude of the spot center at zero phase, where
© is the spot angular radius, and where f,,. is the maximum
projected spot area as seen at phase ®,,. This large spot remains
visible at all rotational phases. We note that a spot with similar
properties but located at the other rotational pole of the star
would remain unseen at all phases, so that the possibility of a
magnetic dipole field geometry for HDE 283572 is not excluded
by our data.

Table 3. Properties of HDE 283572 spot

Ttpat B ¢
3700 5° -25°

©  fme
30° 015

Qrot
0.07

Comparison of the spot locations of V410 Tau and HDE
283572 shows that the spots are predominantly located at high
latitude in both objects. The temperaiure difference between the
spot and surrounding photosphere is comparable in both stars
and the average spot area of HDE 283572 is about half as large as
that of V410 Tau. Because the spot is almost centered at the pole,
stellar rotation results in only a small photometric modulation
with approximate amplitude Amy = 0.04 mag. This compuied
value is consistent with the upper limit of 0.05 mag for the
V-band variations obtained simultaneously to our spectroscopic
data. From the Doppler images, we deduce that the minimum of
light occurs approximately at phase which may indicate that the
spot position remained neatly constant during the last 7 years.
Since the amplitude of the V-band variations has changed by a
factor of two during the same time span, the spot size must have
diminished accordingly.

We discussed in Paper I the major limitations of the Doppler
imaging method. Since photospheric spots found by Doppler
imaging techniques in rapid rotators, and particularly in the two
T Tauri stars that we investigated so far, appear to be predomi-
nantly located at high latitude, it is important to discuss whether
this may be an artefact of the method (see also Vogt et al. 1987,
Strassmeier 1990, Joncour 1994). In the case of HDE283572, it
is very difficult to reconcile the usually observed flat bottom line
profiles (see Figure 2) with the presence of low latitude photo-
spheric inhomogeneities at the stellar surface. This is because the
profile deformations always appear at or near line center rather
than at higher radial velocities. The infered presence of the polar
spot is therefore quite robust in this case. Note that in spite of
the simple geometry of the stellar spot found here, its imaging
would probably not have been possible by photometric moni-
toring alone. Analysis of the spectral line changes allows us to
deduce that the spot covers a large range of radial velocities at
line center, and is therefore polar. The physical reason for the
presence of presumably long-lived structures at these latitudes
is far from being understood. Schissler and Solanki {1992) pro-
posed that rotation may play a major role in the emergence of
spois near the rotational pole.
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Fig. 4. Same as Figure 3 but for the Call 285424 line.

4. Botational Modulation of H, and Call Infrared Triplet Lines!?

Our specirograms contain the Balmer H, line and two lines
of the Call infrared triplet (8542A and 8662A ). However, the
Call)8662 line is located near the edge of the CCD chip, and its
signal-to-noise ratio is oo low to make it usable in the following
analysis; we thus concentrated on the two other lines. Although
these lines always remain in absorption, we find significant vari-
ations of their equivalent widths that suggest chromospheric ac-
tivity. It is well known that bright chromospheric plages generate
emission feature that partially fill some absorption photospheric
lines (Herbig 1985).

We show in Figures 3 and 4 the variations of the H, and
Call8542A equivalent line widths are consistent with either the
rotation period of the star or the half-period. In fact, the solu-
tions are probably not sine curves since the values are not well
fitted for extreme phases. The periodic appearance of a complex
structure responsible for the line flux variation and located be-
tween phase 0.2 and 0.7 is instead suggested. The minimum of
H, and Call equivalent widths occur at different phases, which
probably indicates that regions emitting the two lines are dif-
ferent. Because of the low number of available data points, we
will not txry to give here a detailed interpretation of this possible
chromospheric structure.

It is clear, however, that these large equivalent width vari-
ations cannot arise in the spot itself. We expect at most a 5%
variation of the Call line equivalent width in the spot, and the
modulation is hardly compatible with a structure closely associ-
ated with the stellar poles. Additional observations will therefore
be necessary to confirm this apparent first detection of rotational
modulation in the chromospheric lines of a T Tauri star and to
study its origin.

Acknowledgements. We are indebted to Monique Spite for help
with the stellar atmosphere code computations and for useful
discussions. It is a pleasure to thank T. Bohm for help during
observations.

References

Baudrand J., Bohm T., 1992, A&A, 259, 711

Bell, R.A., Eriksson, K., Gustafsson, B., Norland, A., 1976, A&AS,
23,37

Donati J.F., Brown S.F., Semel M., Rees D.E., Dempsey R.C,,
Mattews J.M., Henry GW,, Hall D.S., 1992, A& A 265, 682

Feigelson E.D., Giampapa E.D., Vrba FJ., 1991, in The Sun in
Time, (eds.) Sonett C.P., Giampapa M.S., Matthews M.S,, p.
658

Herbig G.H., Soderblom D.R., 1980, AJ 242, 628

Herbig G.H., 1985, ApJ 289, 269

Joncour I., Bertout C., Ménard F., 1994, A&A 285, L25

Joncour 1., 1994, PhD Thesis, Paris VII University

Konigl A., 1991, ApJ 370, L39

O'Neal D., Feigelson E.D., Mathienu R.D., Myers P.C., 1990, AJ
100, 1610

Schiissler M., Solanki S.K., 1992, A&A 264, L13

Strassmeier K.G., 1990, ApJ 348, 682

Strassmeier K.G., Welty A.D., Rice J.B., 1994, A&A 285, L17

Vogt S.5., Penrod G.D., Hatzes A.P., 1987, Apl 381,396

Walier F. M., Brown A, Linsky J.L., Rydgren A.E,, Vrba F., Roth
M., Carrasco L., Imhoff C.L., 1987, ApJ 314, 297

This article was processed by the author using Springer-Verlag UTgX

A&A style file 1990.




Fi1Gc. 3.6 - RECONSTRUCTION 1: En haut, les images ayant servi au calcul des
données synthétiques. Juste en-dessous, la configuration des taches initiales ayant
amorgé le processus de reconstruction. Encore en-dessous, [’image reconstruite au
terme de 20 itérations (voir figures suivantes pour le détail du processus. En bas:
profils de raie les symboles (ou histogrammes pour les figures ultérieures) corespon-
dent auz profils utilisés comme données pour la reconstruction; trait continu en

pointillé profils correspondent a la configuration initiale ; trait plein profils ajustés

au terme du processus de minimisation.
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NOMBRE DE TACHES
s
T
1

1 1 H
5 10 15 20

No ITERATIONS

Fic. 3.7 - MODELE 1: Evolution du nombre de taches au cours du processus de

minimisation du 2.
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Fi1G. 3.11 - MODELE 1 avec bruit: les données initiales n’ont pas suffi pour ac-
crocher les déformations locales, la photosphére est “nettoyée”. Les taches intro-
duites initialement ont une surface projetée trop petites: les déformations qu’elles
engendrent ne dominent pas le bruit; ainsi les paramétres initiauz ne sont pas bien

contraints par les données. Il est nécessaire d’adopter des taches plus grandes comme

conditions initiales.
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Fic. 3.12 - MODELE 1 avec bruit: Les paramétres initiauzr des taches sont tels
qu’une faible fraction de la photosphére “propre”est découverte. Les déformations
sur les profils de raie sont importantes et le processus d’ajustement des taches peut
s’amorcer correctement. La reconstruction finale est correcte pour la tache polaire,

alors que "équateur est moins résolu. (Voir texte pour discussion
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F1G.3.13- MODELEF 1; données bruitées. L’équateur étant situé au bord du disque,
D’assombrissement centre bord rend nécessaire une second processus d’ajustement a

partir des paramétres obtenus précédemment. Mais au bout du compte on retrouve

bien la configuration réelle des taches.
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Fig. 3.14 - MODELE 2: Reconstruction d’une structure azisymétrique a partir de

taches éparpillées introduites comme conditions initiales.
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Chapitre 4

Conclusions-Prospectives

4.1 Résumé

L’objectif était de tester si I'imagerie doppler était applicable sur les jeunes
étoiles T Tauri. Pour différencier une variabilité imputable a 1’environnement cir-
cumstellaire riche présent autour des CTTS, d’une variabilité purement stellaire, il
était nécessaire de s’intéresser de prime abord aux WTTS, qui se sont apparemment
affranchies plus vite que les autres de leur matieére circumstellaire visible proche, et
dont les variations photométriques présentent pour certaines des variations pério-

diques importantes.

Nous avons dans le cadre de cette these élaboré un programme de reconstruction
numérique pour obtenir la cartographie en brillance de la surface des étoiles & partir
de ’analyse simultanée de plusieurs raies spectrales obtenues & différentes phases
rotationnelles. La méthodologie adoptée évite la charge d’un nombre de parameétres
libres supérieur aux contraintes imposées par les données (ce qui contribue dans le
cas contraire au caractere mal-conditionné du probleme de déprojection) en présup-
posant l’existence de taches a la surface réparties aléatoirement. La minimisation
de la fonction de mérite (ou moindre carré) permet de contraindre les parameétres
libres des taches, en supprimant en cours de la reconstruction les taches qui sont
mal contraintes par les données. Le programme de reconstruction est découplé du
transfert radiatif; on calcule des profils locaux (non élargis) par la rotation & ’aide
du code de transfert numérique de Gustafsson (Bell et al. 1976) en fonction des
parametres typiques de I'atmosphere (vitesse de micro-turbulence, gravité, position
sur le disque, température). Pour éviter le stockage lourd de tous ces profils dans

le programme de reconstruction, nous avons procédé a ’ajustement de ces profils &
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Paide des parametres du modéle de Milne-Eddington, qui respectent parfaitement la
forme des profils théoriques. Ces parameétres sont ensuite rangées dans des tables et
utilisés dans le programme d’ “inversion”. Les tests menés nous montrent que cette
méthode permet bien la reconstruction d’images tests, avec des diagnostics clairs
lorsque le programme converge vers une mauvaise solution. L’étude des déforma-
tions dans les raies dues aux inhomogénéités photosphériques en température dans
le chapitre 2, nous a permis de reconnaitre deux effets dans les raies dues aux taches.
Un effet global qui tend, quelque soit la position de la tache sur I’étoile, a creuser
(resp. remonter) le profil pour des taches froides (resp. taches chaudes) ; cet effet ne
déforme pas la raie, la forme du profil est celle d’une raie élargie par la rotation.
Sur cet effet global, se superpose des effets locaux localisés a la vitesse projettée
de I'inhomogénéité; seul cet effet contribue a localiser la raie spatialement. Lorsque
lors de la minimisation, on est au voisinage du minimum local qui minimise non
pas Pécart des déformations locales, mais les effets globaux sur les raies, la solution
converge vers une tache polaire de large surface mais de faible température effective,
ce qui n’engendre pas de déformations locales sur les profils finaux. La convergence
vers ce type de solutions nous améme alors & relancer une nouvelle distribution de
taches légerement modifiée, jusqu’a converger vers une solution qui met bien I’ac-
cent sur les déformations locales. L’artefact de la méthode de ces taches polaires
de faible différence de température avec la photosphere ne remet bien sir pas en
cause, les reconstructions que nous avons menées sur deux étoiles T Tauri a faibles
rales d’émission (V410 Tau et HDE 283572). Nous avons en effet trouvé des taches
situées plutét dans les régions polaires; mais la signature de ces taches dans les
profils indiquent clairement qu’il ne s’agit pas de minimisation de type global, et

que ces structures sont réelles.

4.2 Projets Observationnels

Cette premiere analyse a I’aide de ’imagerie doppler de ces deux jeunes étoiles ne
fait que préluder & une étude plus systématique des autres étoiles de la méme classe.
Pour les WTTS, il serait utile d’étudier la répartition des taches en latitudes et
leur facteur de couverture en fonction de la vitesse de rotation, pour contraindre les
modeles dynamo. Il serait d’autre part intéressant de joindre a ce type d’analyse des
observations polarimétriques larges bandes, pour tester si ces taches correspondent
4 une organisation & grande échelle du champ magnétique. Dnas le méme ordre

d’idée, utiliser des spectro-échelles qui nous donnent simultanément (MUSICOS,
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ELODIE) des raies dans tout le spectre rouge (bleu) est un atout appréciable car
cela permettrait de sonder la structure atmosphérique et de déceler si les structures
photosphériques se poursuivent comme c’est le cas sur le Soleil, plus haut dans la
chromosphere. Bien que le transfert radiatif soit plus compliqué a résoudre pour ces
altitudes ou le continu devient optiqument mince, il est tout a fait important d’initier
ce type de calculs pour étudier le magnétisme de ces étoiles. Une étude multi longueur
d’onde (radio, X, UV, visible) permettrait de caractériser plus compléetement les

structures magnétiques présentes.

Le suivi de la cartographie en brillance de ces étoiles au cours du temps est
aussi indispensable pour étudier la stabilité des taches et donc la durée de vie des
structures. Se renouvellent-elles constamment ou bien est-ce toujours les mémes qui
sont observées. Au moins pour V410 Tau, il semblerait d’apres le suivi photométrique
a long terme dans les différentes bandes UBVRI les taches soient stables a ’échelle
d’une dizaine d’années. La présence d’une rotation différentielle a la surface pourrait
rendre compte de la variation périodique a long terme de la courbe de lumiere qui
passe d’une courbe a un seul pic a une courbe ou deux pics: cette configuration

pourrait présager d’une migration lente des taches.

La présence de larges taches plutot situées a des hautes latitudes (observées sur
ces deux étoiles mais aussi dans les systémes RsCVn) est surprenante si ’on compare
ces structures a celles qui sont observées sur le soleil et qui sont plutét confiné a
des bandes de latitude voire équatoriale vers le minimum d’activité. L’effet de la
rotation en combinant un double effet de la force de Coriolis qui pousserait les taches
a émerger vers des latitudes élevées peut peut-étre en partir fournir une explication
a ce phénomene (Schlissler, 1992). La plupart des modeles dynamo excluait les
solutions qui ne cadraient pas avec les observations du cycle magnétique solaire. Une
nouvelle eére semble s’ouvrir et qui laisse le champ libre a des solutions nouvelles de
processus dynamo: récemment il a été montré qu’une instabilité non-axisymétrique
de tubes de champ toroidaux dans une étoile en rotation peut engendrer un effet
dynamo préférentiellement localisé & des hautes latitudes (Ferriz-Mas et al., 1994),
voire d’exhumer des solutions reléguées au rang de “Toy-model”. D’autre part, les
données héliosismologiques ont permis ces derniéres années de localiser la dynamo
solaire a la base de la zone convective. Les étoiles étant entierement convectives,
cette zone de transition n’existe pas. Il se pourrait donc que le processus dynamo a
'ceuvre dans ces toiles est donc soit foncierement différent de celui du Soleil. Peut-
étre aussi que le champ magnétique fossile contribue a I'activité magnétique sur ces

jeunes étoiles.
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L’imagerie Doppler appliquées aux étoiles T Tauri classiques est certainement
le prochain défi a relever. Il existe approximativement deux grandes catégories de
modeles théoriques pour décrire les modes possibles d’accrétion de la matiere sur
1’étoile. Tous deux prennent appui sur l'existence d’un disque d’accrétion confiné
dans le plan équatorial de I’étoile. La connection du disque avec ’étoile pourrait se
faire soit sous la forme d’une couche limite axisymétrique de type hydrodynamique
(Bertout, Regev), soit la magnétosphere de I’étoile disrupterait le disque a la distance
typique du rayon de corotation. Dans ces modeles la magnétosphere stellaire est
de type dipolaire et la matiére accrétée gelée (au moins en partie) aux lignes de
champ serait canalisée et retomberait sur 1’étoile en relachant toute son énergie
potentielle au point d’impact avec la surface de ’étoile (Konigl, 1991, Regev, 1994).
Les structures décelables seraient donc dans ce cas plutdt polaires alors que dans
le premier cas on s'attendrait & des structures axisymétriques. La variabilité due
3 Denvironnement circumstellaire serait moins important dans la partie bleue du
spectre électromagnétique et il serait plutot adapté d’effectuer ces études sur des

rales fortement ionisées, pour isoler les difffentes sources de variabilité.

4.3 Programmes de reconstruction

Il est nécessaire de combiner des observations photométriques simultanées aux
observations spectroscopiques pour contraindre le mieux possible la température des
taches.

I’accés A des télescopes plus grands permet ’obtention de données de meilleure
qualité (i.e. de plus grands rapports signal a bruit), et 'utilisation de spectrographes
échelles de haute résolution instrumentale améliore le nombre des éléments résolus,
de telle sorte que cette modélisation paramétrique si elle demeure un outil inté-
ressant, il serait bien de développer des techniques de reconstruction originales; il
est toujours intéressant de disposer de plusieurs moyens de confontations d’outils
différents pour décrire la réalité.

Le fait que en quelque sorte le nombre de taches soit aussi un parametre libre du
probleéme et que le programme apprenne a les faire disparaitre introduit une notion
intéressante d’apprentisage qui peut faire penser aux processus de reconstruction a
’aide de réseaux neuronaux. C’est une voie qui & ma connaissance n’a pas été inves-
tigué dans le cadre de I'imagerie doppler, et il me semble que c’est une prospective
intéressante.

Une autre voie posible d’investigation est la poursuite de la réflexion amorcée
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dans la section 1.2; ces premiers éléments d’analyse laisse présager d’une stratégie
pour définir la trame des €léments résolus en vitesse projettée sur la surface de
’étoile et de plus discernables isolément les uns des autres dans le rapport du signal
sur bruit disponible. Dans ces conditions, le probleme devient inversible. Il serait

intéressant d’étudier ce point plus en détail.
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Annexe A

RAIES D’ ABSORPTION

A.1 Elargissement des raies

Plusieurs facteurs contribuent a élargir les raies d’absorption des atmospheres
stellaires. Les raies observées résultent du transfert d’une source de rayonnement
 (approximativement un corps noir) émergeant a la photosphére au travers d’une
atmosphere gravitationnellement stratifiée. La modélisation de ces raies commence
d’abord par la reconnaissance des interactions locales qu’entretiennent le champ de
rayonnement avec les atomes qu’il rencontre. Ainsi ’absorption de photons par un
atome qui passe ainsi d’un niveau i vers un niveau de plus forte énergie j se caractérise
par la distribution en longueur d’onde des photons concernés par la transition et
d’autre part par la section efficace des interactions que I’atome peut entretenir. Le
profil du coefficient d’absorption ¢()\) est pour sa part entierement dépendant des
interactions locales que les atomes entretiennent avec leur environnement (champ
de rayonnement et autres constituants). Par contre, la section efficace d’absorption
(i.e. Pintégrale du coefficient d’absorption) par atome ne dépend quant & elle que des

caractéristiques quantiques des états d’énergie mis en jeu et se réduit a I’expression :

mwelf

éz A2 = 8.8510°A2N, fis, (A.1)

e / AR =

olt Ao est la longueur d’onde de la transition (en A), f;; est la force d’oscillateur

de la transition (j -ji) et s’exprime en fonction de la probabilité de désexcitation

spontanée A;; et des poids statistiques g;, g; :

f MeC
ok
: m2e?

,\%Aij - 1.499210'16f\29—fAm (A.2)
J

J

(AenA).
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En fonction de la longueur d’onde le coeflicient d’absorption s’exprime comme
w(A)dX = 05523/ ch(X)dA (A.3)

[ear=1 (A.4)

Nous allons dans la suite passer succinctement en revue les différentes causes d’élar-
gissement, qui vont imposer la forme au profil ¢(A) et accroitre le nombre de photons

concernés par la transition.

A.1.1 Elargissement naturel

Cet élargissement est dii & la durée de vie finie des états excités. Pour un atome
dans un état excité j, cet état étant instable il aura tendance a se désexciter sponta-
nément vers un état i d’énergie inférieure avec une probabilité 4w Aji (intégrée sur
I’angle solide). L’évolution dans le temps de la population des atomes dans I'état j,

s'il existe plusieurs états d’énergie plus basse est donnée par

an;

N, = —dt zi:A]z (A.5)

Le temps caractéristique associé au dépeuplement spontané du niveau j est donc
I’inverse de la somme des probabilités 7 = I‘j_l = (X; Aji)~! de désexcitation vers
tous les niveaux autorisés de plus basse énergie. La durée de vie finie du niveau supé-
rieur, en vertu du principe d’incertitude d’Heisenberg, entraine une incertitude sur
Pénergie de ’état j AEy = 1:% ; la méme incertitude sur I’énergie du niveau inférieur
existe. Les longueurs d’onde des photons émis (resp. absorbs) lors des désexcitations
(resp. excitations)auront corrélativement ce méme degré de liberté.

Pour évaluer la distribution en longueurs d’onde des photons émergeant lors
d’une transition, on peut considérer l'interaction d’une onde électro-magnétique
plane (lumiére incidente ) par un atome, lui-méme assimilé & une charge négative
liée par une force élastique K au noyau de charge positive. La premiere interaction
résulte en une oscillation de 1’électron avec la pulsation résonante wy = y/K/m._.
Le rayonnement de la charge mis en mouvement préleve de I’énergie cinétique ce qui
ce traduit par un amortissement du mouvement. Le mouvement d’un tel oscillateur

est donc

z(t) = zoexp(—iwot)exp(—v/2t) (A.6)
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dont la transformée de Fourier vaut:

2() = @0/ (2m)(i(w — wo) — 1/2)™" (A7)

La puissance rayonnée est proportionnelle a la norme de z(w)z*(w) ce qui donne
une fois normalisé & 1 un profil de Lorentz (la constante de normalisation du profil

fixe alors la valeur de la section efficace citée plus haut)
b (w)do = L (Aw? + (7/2)")deo (A.8)

ou alors exprimé en longueur d’onde

_ X 1
r(N)dr = dr2c AN2 + (y A3 /4An c)zd)\’ (A4.9)
ou,
v E Ajr + Z Ag =T (A.10)

k<j I<i
Ce n’est que dans des conditions de laboratoire que les raies de largeur naturelle
peuvent étre observées. Dans la majorité des cas, les autres sources d’élargissement

dominent.

A.1.2 Elargissement Doppler

Les atomes absorbants animés d’une vitesse v interagissent avec les photons dont

la longueur d’onde est décalée de
v
Adp = =X (A.11)
c

Si la distribution des vitesse est Maxwellienne, le profil des photons émergeants est

une gaussienne telle que

$p(\)dX = ﬂ)zdx (A.12)

1
m erp — ( Ao
ot AAp = M\v/c, avec v = ¢, la vitesse thermique du gaz telle que ¢, = 2kT /umpy =
9,10 (%)1/2 p~2km/s, u est le poids atomique des absorbants en unité de masse
atomique (12C' = 12.00) et T la température du milieu. De plus, il faut tenir compte

de l’existence d’une micro-turbulence de vitesse vy, (introduite de facon ad-hoc
dans les modeles d’atmosphere d’étoiles); alors v = 4/c? + v2, ;. En général, la vi-

tesse de micro-turbulence est de 'ordre de 1,5 & 2 km/s pour des atmospheres de
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type spectral tardif. L’élargissement Doppler est alors dominé par 'effet thermique
pour tous éléments de poids atomique (sur ’échelle '*C = 12.00) inférieur & ~ 25,
cest-a-dire pour tous les éléments plus légers que le magnésium (Lithium, Oxy-
geéne, Sodium ..). Pour les autres (Calcium, Fer, Nickel, Cobalt ...) c’est I'agitation

turbulente qui domine I’élargissement Doppler.

A.1.3 Elargissement collisionnel

Les atomes de I’atmosphére sont de plus soumis aux interactions avec les autres
particules neutres ou chargées. Ces collisions vont perturbées le rayonnement émis
par les atomes et engendrer un élargissement supplémentaire des raies. Plusieurs
démarches existent pour calculer les perturbations subies par le rayonnement : théo-
rie classique de I’impact collisionnel, approche statistique (ou approximation quasi-
statique) et la description quantique (se référer pour une description plus détaillée
au livre Stellar atmosphere de D. Mihalas).

Dans le cadre de ’approximation de I'impact collisonnel classique, I’atome est
assimilé a un oscillateur harmonique, jusqu’au moment ou il subit une collision
avec une particule extérieure. Phénomeénologiquement, on peut décrire le résultat de
chaque collision comme une interruption du train d’onde émis par |’ atome perturbé.
L’ensemble des collisions engendrera donc une série de trains d’onde incohérents les
uns avec les autres; ce qui agit comme une réduction apparente du temps de vie
de la transition. Cela introduit donc une nouvelle fois la fonction de Lorentz pour
la forme du profil de raie résultant des collisions et une autre constante d’amortis-
sement dont ’expression sera dépendante du type d’interaction subie. Dans cette
approche les atomes perturbés sont supposés émettre a la méme longueur d’onde lors
de la collision ; Papproche de Lindholm permet de prendre en compte un éventuel
décalage. Pour une interaction de type F' = C,/r? par des perturbateurs de densité
N et d’une vitesse moyenne v relative aux atomes perturbés, on peut calculer les

constantes d’amortissement collisionnel (voir tablea X) qui en résultent.

p | Iinteraction r,/N

2 Stark lin. Ys2 = 2w C2v~1

3 résonance Yres = 4mC3

4 | Stark quad. Vo4 = 21/371'5/302/31)1/3
6 | Van der Waals | v, = 2 (%)2/5 w3/5C2/53/5
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Les constantes C indicées sont mesurées en laboratoire ou ou évaluées en fonction
des caractéristiques de I'atome (ex. pour leffet Van der Waals, la constante Cg
se calcule en prenant en compte le potentiel d’interaction du terme dipole-dipole:
Ce = (27rezaa(2,/h)(§i —_ F?), ot « est la constante de polarisation de I’atome et R
correspond au rayon moyen des niveaux. )

L’importance relative de ces différents effets d’élargissement des raies dépend de

la structure et composition des atmospheres stellaires:

1. Effet Stark linéaire: interaction entre atomes et particules chargées. les raies
de I’hydrogene, I’effet majeur est en général I’effet Stark linéaire, qui représente

I’interaction entre I’hydrogene et les particules chargées, surtout les électrons.

2. Effet de résonance: interaction entre atomes de méme espece, pricipalement
pour les atomes d’hydrogene, méme si a priori cet effet joue pour tous les
autres atomes et ions, la faible abondance des éléments métalliques dans les
atmospheéres d’étoiles rend moins importante la contribution de cet effet pour

élargir les raies.

3. Effet Stark quadratique: interaction entre atomes (ou ions) non hydrogénoides
et particules chargées.
Cet effet devient prédominant pour des collisions avec des électrons dans les

atmospheres d’étoiles de forte température effective.

4. Effet de la force de Van der Waals: interactions entre deux atomes différents.
Cet effet est surtout important pour des atomes en collision avec les atomes
d’hydrogeéne neutre dans les atmospheres de type solaire ou plus tardif (faible
température effective).

A.1.4 coefficient d’absorption final

Le profil final, est alors obtenu en convoluant les différents profils obtenus pré-
cédemment. La convolution de deux lorentziennes donne encore une lorentzienne de
largeur I' = I'.4q + T, qui elle-méme convoluée a une gaussienne donne la fonction
de Voigt (voir figure A.1) H(a,v), tabulée dans la littérature (réf.).

Normalisé a 'unité, le profil du coefficient d’absorption s’écrit en fonction de

Alp:
B(A)dA = (Adpv/m)™" H(e,v)dA, (A.13)
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0.4

B(v)

0.2

V= A)\/A}\D

FiG. A.1 - En trait plein, un profil gaussien et en trait pointillé le profil de Voigt,
tous deuz normalisés a l'unité. Le profil de Voigt (contrélé par la décroissance lorent-
zienne) domine dans les ailes de raie, alors que le profil gaussien domine la partie

centrale de la raie.

ot1, v est le décalage en longueur d’onde en unité AAp
v = ANAMp

et a qui contrdle I'importance des ailes de la raie via le facteur d’amortissement

a = ([A3)/(4rcA)p),

et,

—a2

H(a,v) = < / dy (A.14)

T (V—y)?+ 0?2
tel que

/ H(a,v)dv = V7 (A.15)
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Le coefficient d’absorption total, dépendant du nombre d’atomes potentiellement

absorbants (dans ’état j), est donc égal a:

0ji

\/—A)\D

A.1.5 élargissement par rotation

kad) = Nj—=2'— H(a,v)dA (A.16)

Alors que les les causes d’élargissement évoquées ci-dessus proviennent d’interac-
tions locales du champ de rayonnement avec la matiere, la rotation agit comme un
effet géométrique extérieur, puisque sa description dépend du référentiel dans lequel
on se place. La distribution de I'intensité sera donc obtenue par la convolution de

chaque distribution indépendante, soit
M(X) = R(\) = P()) (A.17)

ot R()) est le profil de rotation que nous allons calculer et P(A) = 1 — A(A) le profil
local d’absorption.
En adoptant le systéme de notations du chapitre 2, le décalage doppler associé

a un point sur le disque stellaire est simplement

Urot . . y
= A — .
AX o Sinig- (A.18)

On peut donc relier la dépendance de l'intensité dans une raie du spectre a sa

dépendance spatiale en notant que
R(\)dX = R(y)dy (A.19)

et en prenant en compte la variation centre-bord de I'intensité, ou ﬁ est I’angle entre

. s . N 2
Paxe de visée et le rayon vecteur d’un point a la surface (cosf = z +y )

I(y, z) = In(1 — e+ €cos §) (A.20)

typiquement, pour les étoiles de type spectral tardif, le domaine de variation pour €

est compris entre 0,4-0,6. On obtient alors le profil de rotation suivant :
VB 1y 2)dyde
R(y)dy = Ty
I 5 Jo e (y, 2)dydz

(A.21)

Pour intégrer, on utilise les résultats suivants
T a’ . T
/\/ a? — z2dz = 5\/cﬂ —z2 4 5 sin™'(=) (A.22)
a
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et

/0“ VT~ 22 = na?/4 (A.23)

ce qui donne

-

nyny = { POV s @] sur <1

0 sinon
(A.24)

En ’absence d’assombrissmnt centre-bord, on a:

R(y/R.) = { EQ/W] RN YR R (A.25)

sinon

en fonction de la longueur d’onde on a:

dy/R.
X

R(ANdA = R(y/R.) X (A.26)

} _ PN
soit avec &~ = AN AV, sine) ™t

B (A.27)

R(AN) = —— {R(y/R*) si AX < 2v,,sin

AVUpgesine | 0 sinon

[’assombrissement centre-bord a pour effet de redistribuer I'intensité dans un
méme domaine spectrale. Plus € est grand, plus le profil s’amincit ; la profondeur de
raie aux longueurs d’onde centrales sera plus importante en incluant cet effet, alors
que sur les cotés de la raie la profondeur de raie est plus petite (voir figure A.2).

La largeur & mi-hauteur d'un profil de rotation exprimé en fonction de la longueur

d’onde pour € # 0 est

Noosini
Gror = 2ot M0 gy (A.28)

c

N

2
avecE:\/?— <£%7%/——K) et A=E(1-5+%)+e(5-2)+1

et lorsque € = 0

ro inzA
Orot = \/gv_tsizll'_ (A29)

c
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04

R(y/R.)

02

Fic. A.2 - En trait plein, le profil de rotation obtenu en négligeant l’assombris-
sement centre-bord (i.e. € = 0.0); en trait pointillé, le profil de rotation pour un

assombrissement centre-bord mazimum (i.e. € =1.0)

A.2 Modélisation de Milne-Eddington - largeurs

équivalentes

Ce rappel sur le modele de ME, va servir d’une part a définir les parametres libres
adoptés dans ’ajustement des raies théoriques calculées par le code numérique de
transfert de Gustafsson, et d’autre part comme support de dicussion sur la résolution
spectrale maximal que I'on peut obtenir, en définissant le lien qui existe entre les

largeurs équivalentes des raies et la largeur a mi-hauteur.

A.2.1 Rappels sur ’équation de transfert

Cette équation différentielle pose le bilan, dans un couche infinitésimale et pour
une direction donnée, des absorptions (coeflicient Kigmpds) subies par le rayonnement
incident et des émissions (coefficient j)) contribuant au rayonnement émergeant.

Deux processus physiques contribuent a & ; Le premier est une véritable absorption,
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dans laquelle un photon est détruit et son énergie est transférée a ’énergie interne du
milieu (thermalisation). Le second processus décrit plus une “extinction” du rayon-
nement obtenue lorsque, par paralléle & la direction considérée. Quand a 1’émission,
il peut s’agir d’émission réelle (création d’un photon) ou bien, de la contribution de
photons diffusés et dont Ia trajectoire finale est parallele a la direction considérée.
Une description réaliste des processus de diffusion de photons contribuant a I’émis-
sivité du milieu, prend en compte une redistribution complete sur les angles et les
longueurs d’onde du rayonnement diffusé (voir Heinzel, 1985 pour une revue du su-
jet). Mais cette approche se résoud numériquement et on peut faire des hypotheses
simplificatrices selon le niveau de description auquel on veut parvenir pour obtenir
une solution analytique du probléme de transfer. Ainsi dans le modele analytique
de ME, que ’on va considérer un peu plus loin, la diffusion est supposé isotrope et

cohérente.

/.L(BI)\/aT)\) = I)\—S,\ (A.30)

ot p = cosf, avec f I'angle formé entre la direction du rayonnement et la ligne de
visée, S la fonction source de rayonnement locale (rapport de I’émissivité du milieu

a son absortivité, i.e. ,—%) et dr 1’épaisseur optique définie sur une hauteur dz

dry = —ky)dz (A.31)

La solution intégrale de cette équation alors:

T
I(m) = /0 Sx(t)exp[—(mr — t)]dt + 1,(0)exp(—T») (A.32)
En pratique cette solution n’est analytique, que sila fonction source est connue et

simple, comme c’est le cas du modeéle de ME qui repose sur les hypotheses suivantes:

1. lerapport du coefficient d’absorption dans la raie et du coeflicient d’absorption

dans le continu est constant en chaque point de ’atmosphere

2. hypothese de léquilibre thermodynamique Locale (ELT) (localement, la lon-
gueur de thermalisation est supérieure au libre parcours moyen des photons).

La fonction source du continu est alors égale a la fonction de Planck
3. Variation linéaire de la fonction de Planck avec ’épaisseur optique

4. Hypothese d’isotropie hémisphérique du rayonnement et application de la
condition aux limites externes sur I'intensité (I;, = 0) qui donne dans le cas
gris la loi de température T* = T3(1 + 3/27), avec Ty = /3/2T.s;
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En décomposant le coefficient d’absorption en la somme des différents processuss
(absorption dans le continu &, dans la raie «, et de diffusion dans le continu o) et

en supposant qu’une fraction n des photons de la raie sont diffusés:
K=K.+kKr+0 (A.33)

la fonction source s’écrit comme

o+ (1 —n)ky
K

PSLIY

Jy (A.34)

ou Jy = [ Iydw/(4).

Dans la suite, on considere les deux processus majeurs , indépendemment 1’'un
de I'autre, qui régissent la formation de la raie en négligeant la diffusion dans le
continu (i.e o = 0).

Dans le cadre de “I’absorption pure” qui correspond a la conversion de 1’éner-
gie dun photon en énergie interne, aucune diffusion n’est considérée et n = 1. Le
couplage du champ de rayonnement avec la matiere est donc tres étroit et I’approxi-
mation de ’équilibre thermodynamique local (ETL) est tout fait justifiée lorsque
les processus de diffusion sont négligeables. Si au contraire ces derniers sont do-
minants (i.e. 7 = 0), le photon ne sera pas piégé dans la zone ol il aura été ab-
sorbé mais il (photon de méme énergie ou les photons émis lors de la désexcitation)
contribuera au champ de rayonnement dans les autres couches atmosphériques et
la fonction source ne peut plus étre caractérisée localement simplement. On pose
By=a+br,c= b/\/?;a et x = 1/4/1+ kr/Kc, ou on définit Gy = EZ'%%XE pour
écrire z = 1/4/1 + PBogy. Pour une raie optiquement épaisse

“raie d’absorption pure”
c

Ay = — 1’ .
» = o7 1(1 z*) (A.35)
et pour une “raie de diffusion”
2 z(l+4 cx)
Ay =1~ .
A l+c 1+z ’ (A-36)

Le parameétre c est dépendant du modele d’atmosphere utilisé, et de la température
de la région de formation des raies photospériques. Le parametre (g est proportionnel
au nombre d’atomes présents le long de la ligne de visée susceptibles d’interagir avec
les photons de longueur d’onde A.

Pour une raie optiquement mince (ie k)/k, < 1), la raie est simplement

proportionnelle au profil de raie ¢(A):
Ay = Wig(N), (A.37)
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si le profil est de Voigt (voir eq. A.13), le flux dans la raie est:

1
= —H .
Ay = W, NNV (a,v), (A.38)

Lorsque la raie devient optiquement épaisse, le profil local n’est plus simplement
proportionnel au coeflicient d’absorption. Il faut donc trouver les parametres du mo-
dele de Milne-Eddington qui ajustent au mieux soit les profils locaux ou la variation
de largeur équivalente calculés a ’aide d’un code numérique de transfer. Pour ajus-
ter les profils théoriques on choisit la premiére expression du modele de ME pour la
profondeur de raie, soit une fois développée

BoH (e, v)
1+ BoH(e,v)

olt Ag, Bo, @ et A)p constituent les parametres d’ajustement.

A = 4q (A.39)

A.2.2 Courbes de croissance théoriques - Largeurs équiva-

lentes

A P’exception du Soleil, la surface des étoiles ne sont pas résolues. On a donc
N N . e, 7 . N . ’ ’ . .
acces, non pas a des intensités, mais a des flux intégrés. La calibration des flux avecla
photométrie se fait rarement simultanément avec des observations spectroscopiques,
ce qui restreint ’analyse des raies & une mesure relative par rapport au continu. On

définit la profondeur de raie par

F
Ay =1- ?* (A.40)
et la largeur équivalente W) par:
40
Wy = / ArdA. (A.41)

On appelle usuellement courbe de croissance la fonction qui relie la largeur équi-
valente au nombre d’atomes concernés par la transition ou de facon équivalente dans
le cadre du modele de ME, au parameétre cité plus haut o< fy. La fonction de Voigt
rentrant dans la définition de By est dominée pour les longueurs d’onde centrales par
la forme de la Gaussienne alors que dans les ailes elle est dominée par la fopnction

de Lorentz. On peut donc faire une approximation sur son écriture telle que:

H(a,v) = { exp(—v?) siv <ov* (a) (A.42)

1 %5av™? siv>v* (b)
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ou v* est défini por ’égalité des deux termes. Cette formulation sert au calcul
des largeurs équivalentes en fonction de la valeur de fq.
La courbe de croissance posséde trois régimes en fonction de 1’opacité dans la

rale

1. partie linéaire
Pour les petites valeurs de [y, la raie est optiquement, la profondeur de raie est
proportionnelle a la fonction de Voigt, et 'augmentation de la largeur équiva-
lente, s’effectuant dans le cgeur de la raie (partie Doppler), est proportionnelle

a Bo (i-e. avec le nombre d’atomes N; présents le long de la ligne de visée).

W(A) = AdAXpv/TBo(1 — (Bo/V2) + (B2/V3) — ...) (A.43)

2. domaine de saturation (Flat part)
Au fur et & mesure que Lorsque 3y augmente avec le nombre atomes absor-
bants, le cgeur de la raie atteint sa profondeur limite. On atteint alors le pla-
teau de saturation, ou les ailes de raies ne contribuent pas encore a la largeur

équivalente, et au la dépendance avec (3 est faible

W(A) = 240AXpy/Info (1 — [12/(24In* Bo)] — [7n*/(384In* Bo)] — ...) (A.44)

3. domaine d’amortissement (damping part)
Plus le coefficient d’amortissement avial’ est grand, et plus I'importance de
la largeur équivalente dans les ailes de raie interviendra rapidement dans la
courbe de croissance. Dans ce dernier domaine, le cgeur Doppler de la raie
est totalement staturé, et I’épaisseur optique devient grande méme dans les
ailes de la raie. La contribution des ailes de raie a la largeur équivalente est
prédominante. Pour le calcul de la largeur équivalente, c’est donc la description

Lorenzienne qu’il convient d’adopter

W(X) = 240AApy/Ta o (A.45)

La largeur équivalente n’augmente cependant pas indéfiniment. On peut en
effet déterminer une valeur maximale pour la largeur équivalente, en supposant

que tous les atomes de ’espece participent a la transition (N;(X) = N(X)).
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A.3 Population des niveaux

A.3.1 Processus radiatifs dominés par les processus colli-

sionnels

Dans Ihyptheése ETL, les processus collisionnels régissent la r’epartition des
atomes dans leur différent état d’énergie. Bien que cette hypothese soit erronée pour
des faibles épaisseurs optiques (7 < 0.05) ol ce sont les processus radiatifs (absorp-
tion induite par le champ de rayonnement, désexcitation spontanée) qui controlent
la population des niveaux, nous |'utilisons (chapitre 2) dans le cadre d’estimations
4 la photosphére (7 ~ 1) i cette hypothese est pleinement justifiée.

Dans ce cas, le nombre d’atomes répartis dans les différents états d’ionisation est
donné par ’équation de Saha. En pratique on ne considérera que la répartition des
atomes qui existent & 1’état neutre (I) et une fois ionisé (II), comme il est légitime

dans les atmospheres de basse température effective.

Nit 2 V2mme 5 ms2 ULl Xion
NI - Pe( h ) (kT) UI erp _( LT ) (A46)

ott P, et m. est la pression électronique et la masse de 1’électron, U la fonction de
partition, et X;.n est le potentiel d’ionisation (I vers II).

La répartition du nombre d’atomes dans un état d’ionisation (ici on considere
I’état neutre) donné selon les différents états d’excitation (i) possibles, quant a elle,

est obtenue par I’équation de Boltzmann

Ni g Xi
N, = UIe:cp (kT) (A.47)

ott Ny est le nombre total d’atomes neutres. g; est le poids statistique du niveau 7,
et x; est le potentiel du niveau i par rapport au fondamental.
En posant N = N;+ Ny, on combine les deux équations précédentes pour obtenir

la fraction de la population des atomes neutres qui occupent I’état excité i:

Ni __ G: 2 V27Tme 3 5/2UII Xion -
W = ae:vp - (Xexc/k'T) (1 + E( A ) (kT) E—@.Tp — ( LT ) (A48)

Le rapport de la fraction de population pour des températures différentes sera

donc égale a:
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Yoo ) 1+ 2/ P(Ty) (VErme/h)” (KT2)/2Usr/Ureap (—Xeao/KT3)

1
= exp (
Ni(Tz) k(Ta—T1)) 1 4+ 2/P(T)) (./—znme/h)S (kTy)5/2U11 ) Urexp (— X epe/ KT
(A.49)
Pour corriger les émissions spontanées, et pour calculer la population du niveau

inférieur qui entre dans la définition du coefficient d’absorption de raie, on multiplie

le nombre d’atomes ci-dessus par le facteur (—e~ 4T,
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Annexe B

Résolution spatiale versus

résolution spectrale

Dans cette annexe, nous reprenons quelques points du chapitre 2 sur la limitation
de la résolution axiale et spatiale en fonction du choix des raies. L’objectif de cette
annexe est d’obtenir des résultats quantitatifs sur la résolution axiale en fonction de

la largeur équivalente des raies choisies pour entreprendre I’analyse Doppler.

B.1 Résolution instrumentale

L’hypothese de rotation rigide nous permet d’établir une correspondance stricte
entre la résolution spectrale et la résolution spatiale. En effet, en chaque point de

I’étoile, on peut écrire la vitesse projetée le long de la ligne de visée comme:

Upros = Usnt sinii (B.1)

R.
La taille de 1’élément a priori résolu en vitesse est donc

s c

R, " Rusini

(B.2)

ou R est la résolution spectrale instrumentale. Pour une résolution intrumentale
de 38000 (MUSICOS), la résolution en vitesse est de l’ordre de 7.5 km/s. Comme
I’élargissement thermique et turbulent (facteur dominant pour les raies optique-
ment mince) est supérieur (cf annexe A.1.2) pour des étoiles de type tardif (Tes; <
6500K ), utiliser des spectrographes de plus grande résolution spectrale en pratique

ne résoud pas davantage 1’étoile.
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FiG. B.1 - Résolution spectrale (graphe du haut) et résolution en vitesse obtenue
en fonction des largeurs équivalentes des raies. Cette estimation est €valuée a l'aide
du modéle de ME pour deuz valeurs de la profondeur mazimale de raie (Ag = 0.5)
et (Ao = 1.0). Trois régimes d’opacité déterminent la diminution de la résolution ;
pour des faibles largeurs équivalentes, la rate est optiquement mince, la résolution est
mazimale; pour des valeurs intermédiaires de largeur équivalente, la raie se sature et
la résolution décroit trés rapidement; pour les largeurs équivalentes élevées, la raie
devient optiquement épaisse dans les ailes de rate, la résolution devient trés faible.
Pour une profondeur de raie mazimale de 1.0, en pratique la largeur équivalente
doit donc étre de Uordre de 0.1-0.4 A, pour assurer la meilleure résolution spectrale

accessible et obtenir aussi un bon signal a brudt.

Le choix des coordonnées est important dans le sens ou seule une digitalisation du
plan du ciel peut décrire directement sans ambiguité la résolution spatiale imposée
par la résolution spectrale pour une phase. Dans notre cas, le plan du ciel est donc
décrit par une grille réguliére et carrée contenant N cellules élémentaires. Si la seule

contrainte qui limite la résolution spectrale est d’ordre instrumental alors le N de
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cellules est défini par:

s\ 2
N =4E (”—ﬂrﬂn) , (B.3)

c
ou F(z) est la partie entiere de x.

Cependant, la résolution spectrale s’amoindrit quand on analyse des raies de forte
largeur équivalente, soit des raies saturées ou optiquement épaisses; en premiere
approximation, la largeur & mi-hauteur des raies saturées est de l'ordre de la largeur
équivalente, et c’est donc cette derniére qui fixe la résolution spatiale a laquelle on
a acces, deés que la largeur équivalente excede 1'élargissement thermique.

En pratique utiliser des raies photosphériques optiquement épaisses est donc dé-
conseillé pour imager la surface stellaire, puisqu’elles dégradent la résolution spec-
trale, indépendamment de la résolution instrumentale. Cependant, pour des rota-
teurs rapides il n’est pas possible de choisir des raies de trop faible largeur équiva-
lente ; puisque la largeur équivalente est conservée lors de 1’élargissement par rota-
tion, la raie “s’étale” sur un plus large domaine de longeur d’onde, ce qui assure un
plus grand nombre d’éléments résolus, mais en contrepartie la profondeur de raie di-
minue ; cela revient a travailler avec un signal & bruit plus faible (a I’extréme, la raie
est indifférenciée du bruit), on minimise donc les chances d’accéder aux déformations
dans le profil de rate.

Pour les rotateurs rapides, il faut donc trouver un compromis pour le choix des
raies garantisse un signal a bruit raisonnable (> 100) en maximisant la résolution
spectrale.

La résolution finale possible dépend aussi de 'isolement d’une raie dans le spectre.
Le mélange des raies non-résolues (blend) est un autre facteur qui amoindrit la ré-
solution spectrale, car le profil local peut doubler, voire quadrupler sa largeur a

mi-hauteur (voir pour exemple le mélange de raie a 6103 A, dans la section 3.1.5).

B.2 Résolution spectrale définie par les profils lo-

Caux

Dans cette sous-section, on établit la largeur a mi-hauteur des raies en fonction
de leur largeur équivalente, en utilisant le modéle de ME (voir annexe A). Selon les
régimes d’opacité de la raie, on adopte la méme décomposition pour la fonction de
Voigt détaillée dans la méme annexe (A.42), ceci dans le but d’établir clairement
la résolution spectrale effective accessible. Cette derniere sera définie a partir de

la largeur a mi-hauteur des profils, puique deux raies identiques sont résolues (en
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I’absence de bruit) si la différence de leurs longueurs d’onde centrales est supérieure

a la largeur a mi-hauteur de 'une.

1. Raie optiquement mince

T T T 1 1
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F1G. B.2 - A gauche : profils locauz de la raie du fer neutre centrée a 6400.521 A,
tracés pour différentes valeurs de la température effective a partir de 6000K par pas
de -200K. A droite : largeurs équivalentes de cette méme rate en fonction de la tem-
pérature effective. Cette raie demeure sur cet intervalle de température optiquement
mince, la résolution est limitée par lélargissment doppler de la raie ou la résolution

instrumentale pour les températures effectives les plus fortes.

La profondeur de raie étant directement proportionnelle au coefficient d’ab-

sorption (voir annexe A), on obtient la largeur a mi-hauteur o suivante
o= 2VIn2A\p, (B.4)

ce qui donne une résolution spectrale maximale Ry de:

Ry = (N@)-lcé (B.5)
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ol ¢ = /cz + v? tel que ¢, est la vitesse du son et v; est la vitesse micro-
turbulente du milieu. La résolution ne dépend, dans ce cas, que de la vitesse
cinétique du milieu. Typiquement, ¢; varie entre 5,5 et 7,5 km/s et donc, la

résolution spectrale accessible pour ces raies est de I'ordre de 24000.

La raie cesse d’étre optiquement mince des que le cceur Doppler de la raie
atteint la limite de flux nul. La largeur équivalente limite est donc déterminée
en imposant que la profondeur de raie centrale doit rester inférieure a 1. Cela

est vérifiée si

w < /mAXp < 1.722AMp (B.6)

ol AAp = A% est I’élargissement Doppler intrinseque de la raie. Pour que

la raie soit optiquement mince, il faut donc que sa largeur équivalente soit

° . \ . R N A T .._1/2 N
approximativement trés inférieure a ~ 0’265m5000K“ A, ol p est le

poids atomique sur 1’échelle du Carbone.
Pour le Soleil (Tfs ~ 5770K) la plupart des raies sont optiquement minces.
Cependant pour des basses températures (< 4200K), la largeur équivalente

peut croitre trés largement et les raies deviennent optiquement épaisses.

Il sera donc fréquent d’étre confronté pour la photosphere “propre” a des raies

d’épaisseur optique différente & celle des taches plus froides (RsCVn, et TTs).

. Raie saturée dans le coeur de la raie

Dans ce régime, le coeur de la raie atteint la limite de flux nul sans que les
ailes contribuent significativement & la largeur équivalente. Le profil du coef-
ficient d’absorption est donc toujours gaussien (A.12 et A.42), et la largeur
équivalente augmente peu avec le nombre d’absorbants (i.e fo). La largeur a

mi-hauteur d’une telle raie sera donc pour

w
= 2AMp,/L )2 .
o=2A D\/ n[emp(QAOA)‘D) ] (B.7)
ou si le terme exponentiel est tres supérieur a 2
w
g = A—O (BS)
ce qui donne une résolution de
A
w

Malgré la faible augmentation de la largeur équivalente dans ce régime la, c’est

pourtant ici que commence la décroissance tres rapide de la résolution. En effet,
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le coeur de la raie étant parvenu a son maximum d’absorption, ’absorption
se produit sur les longueurs d’onde voisines, ce qui contribue maintenant a

épaissir la raie.

La validité de I’ évaluation ci-dessus demeure tant que la fonction de Voigt est
dominée par sa décroissance gaussienne, ce qui s’exprime comme une condition
sur le facteur d’amortissement o

w? w?

_1_——— _ I
14280 <P (Tzmr) (B.10)

az>m

Lorsque cette inégalité n’est plus vérifiée, la raie devient optiquement €paisse

dans les ailes, et il faut adopter 1’évaluation qui suit.

. Raie optiquement épaisse

Si le nombre d’absorbants continue de croitre alors survient le moment ou
les ailes de raie contribuent & la largeur équivalente. En adoptant la forme
lorentzienne (A.30b) pour la dépendance du coefficient d’absorption et (A.30)

pour la largeur équivalente dans ce régime, la largeur & mi-hauteur est

w

o= A (B.11)
et pour la résolution on a
A
R =n¥4 A~ (B.12)
w

Dans ce régime, la résolution est donc inversement proportionnelle a la largeur

équivalente. Pour une largeur équivalente de I’ordre de 1A, la résolution est de I’ordre

de 5000. Dans ce cas si 1’étoile tourne & moins de ~ 60 km/s, la raie n’est plus

dominée par la rotation, et ’analyse de la surface a ’aide de techniques d’lmagerie

Doppler devient pratiquement impossible.

B.3 Maximiser la résolution et la profondeur de

raie

La panoplie des raies répertoriées dans le Soleil, permet de s’assurer de I'existence

de raies dans les trois régimes considérés, pour des étoiles de type spectral voisin.

Cependant, comme il a été dit précédemment, le choix de raies tres optiquement
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Fic. B.3 - A gauche : profils locauz du doublet de résonance du Lithtum neutre cen-
tré & 6707.84 A, tragés pour différentes valeurs de la température effective a partir
de 6000K par pas de -200K. A droite: largeurs équivalentes de cette méme raie en
fonction de la température effective. La variation de la largeur équivalente est tres
importante sur ce domaine de température; la raie passe d’un régime optiquement
mince a une régime optiquement épais trés rapidement. La résolution pour une pho-
tosphére de 3800 K, lorsqu’elle est analysée a l'aide de cette raie est de ['ordre de
18400.

minces (qui maximisent la résolution) ne peut pas étre adopté du fait de la perte du
signal a bruit lors de ’élargissement par rotation. Pour déterminer les raies les plus
propices, il suffit de poser une limite sur la largeur équivalente telle que le profil de

la rotation stellaire domine le profil local.

Pour que cela soit le cas, il suffit d’établir une relation entre les largeurs a mi-
hauteur entre le profil de rotation et le profil local, telle que le rapport respectif

entre les deux soit supérieur a 1.

Pour une raie optiquement mince, le nombre d’éléments résolus ne dépend que
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de 1’élargissement cinétique et est donné par

Y vpersing A
N = B.13
T e A (B.13)

ot1 ¥ est un coefficient qui dépend de I’assombrissement centre-bord (voir Annexe

A). Pour des raies optiquement épaisses, le nombre d’éléments résolus dépend de la

largeur équivalente:
A Uppesine

N =25r%4A, (B.14)

w ¢
Pour calculer la profondeur de raie maximale résultante, il suffit d’écrire la pro-
fondeur de raie intégrée sur le disque stellaire en fonction de la largeur équivalente

du profil local w
Ag(A) = wR(AM) (B.15)

ol R(A)) est défini dans 'annexe A (A.26). Nous avons tragé sur la fgure C.4, la
profondeur maximale au centre de la raie Ag(0) en fonction de la vitesse de rotation

projetée.
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Nombre d'elements resolus sur axe Doppler

0 5 10 15 20
T I T 1
1E n
e = 0.5
A = 6500 ang.
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profondeur maximale de raie

0.2 -

Vot sin i (km/s)

F1G. B.4 - Profondeur mazimale au centre de la raie Ap(0) en fonction de la
vitesse de rotation projetée, pour 4 valeurs de largeurs équivalentes. Trait plein : w
= 400mA, Trait mizte pointillé : w = 300 mA, trait pointillé : w = 200 mA, trait
tiret: w = 100 mA. Les limites en largeur équivalente sont choisies pour que la
rotation domine le profil local. Le nombre d’éléments résolus sont labellés sur ’aze

supérieur des absisses.
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Fic. B.5 - Résolution spatiale de l’étoile sur le plan du ciel, pour une vitesse de
rotation projetée de 60km/sec. En fonction de la courbe précédente, les raies de lar-

geurs équivalentes comprises entre 0.2 et 0.3 A sont des raies, en principe, propices
a la reconstruction.
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Nombre d'elements resolus
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FI1G. B.6 - Nombre d’éléments résolus en fonction de la largeur équivalente et la
vitesse de rotation mazimale (V = v.nsint), pour une longueur d’onde centrale
de 6500 A, une température effective de 5500 K (¢; ~ 6km/s), et un coefficient
d’assombrissement centre-bord € = 0.5. Le profil de rotation domine toujours le profil
local dés que la vitesse de rotation excede la vitesse cinétique du milieu. Pour des
faibles vitesses de rotation, cela pose aussi une contrainte sur la largeur équivalente

a utiliser .e w < 22%3/4140/\@
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